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Bele pritlikavke opazovane s satelitom Gaia
Izvle£ek
Satelit Gaia Evropske vesoljske agencije je 25. aprila 2018 objavil drugo javno ob-
javo podatkov. V teh podatkih so meritve paralakse (oziroma razdalje), gibanja,
sija in barve ve£ kot milijarde zvezd v na²i Galaksiji. Med opazovanimi viri so bile
zaznane tudi bele pritlikavke. Bele pritlikavke so ostanki zvezd, v katerih jedrske
reakcije ne potekajo ve£. So izredno gosti in ²e vedno vro£i objekti, ki so po ve-
likosti podobni Zemlji, maso pa imajo med 0,6 in 1,4 mase Sonca. Hidrostati£no
ravnovesje v teh objektih vzdrºuje degeneriran elektronski plin, zato se ob stalni
velikosti po£asi ohlajajo in se s tem temnijo. Iz ogromne mnoºice podatkov, ki jo
je ustvaril satelit Gaia, se z HR-diagramom, torej primerjavo absolutne magnitude
posameznega objekta z njegovo barvo,da izlu²£iti pe²£ico objektov, ki ustrezajo la-
stnostim belih pritlikavk. Bele pritlikavke imajo na takem grafu speci£no pozicijo,
stran od zvezd glavne veje. Z omejitvijo merskih napak in ²uma, je moºno izlu²£iti
63414 kanditatov za belo pritlikavko, kar je najve£ji nabor belih pritlikavk do danes.
Glavni vir informacije za te vire je njihova pozicija, ki se jo natan£no dolo£i. Iz
tega se nato mapira bele pritlikavke po no£nem nebu, da se pridobi osnovna slika,
kako so porazdeljene po Galaksiji. Na koncu z uporabo osnovnih zikalnih modelov
dolo£i ²e splo²ne zikalne koli£ine kot so izsev, efektivna temperatura, radij, masa
in starost, nato pa dolo£imo ²e statisti£ne lastnosti dobljenega vzorca.
Klju£ne besede: Bela pritlikavka, Gaia, HR-diagram, Galaksija
PACS: 97.20.Rp, 95.40.+s, 97.10.Zr, 98.35.-a

White dwarfs observed by satellite Gaia
Abstract
Satellite Gaia of The European Space Agency made its second data release publicly
available on April 25, 2018. In this data there are measurements of parallax (dis-
tance), motion, intensity and color of more than a billion stars in Milky way galaxy.
Among the observed sources, white dwarfs were also detected. White dwarfs are the
remants of stars in which there are no ongoing nuclear reactions. They are extremely
dense and hot objects that are similar in size to Earth and have a mass between 0.6
and 1.4 masses of the Sun. The hydrostatic equilibrium in these objects is sustained
by degenerate electron gas. That is why they slowly cool and dim at the constant
size. From a huge data set created by the Gaia satellite, it is possible to extract
a handful of objects that show the characteristics of white dwarfs. This can be
obtained by drawing an HR-diagram by comparing the absolute magnitude of each
object with its color. White dwarfs have a characteristic position on such a graph,
away from the main sequence stars. By limiting the measurement error and the
noise, 63414 white dwarf candidated were extracted, which is the largest collection
of white dwarfs to date. The main information for these sources is their position,
that was precisely determined and then mapped out on the night sky, to gain a
basic picture of their distribution in the Milky way galaxy. In the end, through ba-
sic physical models, general physical properties were computed, such as luminosity,
eective temperature, radius, mass and age, which were then statistically processed.
Keywords: White dwarf, Gaia, HR-diagram, Milky way galaxy
PACS:97.20.Rp, 95.40.+s, 97.10.Zr, 98.35.-a
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Poglavje 1
Bela pritlikavka
1.1 Uvod
Kompaktne zvezde so izredno gosti ostanki zvezdnih jeder, ki jih po njihovih la-
stnostih delimo na tri glavne tipe. To so bele pritlikavke, nevtronske zvezde in
£rne luknje. Kak²en tip kompaktne zvezde bo ostal po smrti zvezde, je predvsem
odvisno od mase same zvezde in njene kemijske sestave, v£asih pa tudi od vplivov
bliºje okolice (npr. sosednje zvezde v ve£zvezdnih sistemih). Tako je za razumevanje
kompaktnih zvezd potrebno razumeti tudi razvoj zvezdnega jedra.
Za nastanek in obstanek zvezde morajo znotraj zvezdnega jedra obstajati pogoji
za jedrsko fuzijo vodika v helij. e so ti pogoji izpolnjeni, za£ne zvezda izgorevati
vodik v helij in spro²£ati ogromno koli£ino energije v obliki elektromagnetnega seva-
nja. To je prva faza ºivljenja zvezde (ne glede na njeno maso) in taki zvezdi re£emo
zvezda glavne veje (angl. Main sequence star), ki je ozna£ena na Sliki 1.1. Zvezda
ve£ino svojega ºivljenja ostane v tej fazi, koliko £asa pa bo v tej fazi, je odvisno od
ve£ dejavnikov. Najpomembnej²i dejavnik je masa zvezde. Sredice masivnih zvezd
imajo nekoliko vi²jo temperaturo od manj masivnih, zato zlivanje vodika v helij v
masivnih zvezdah poteka precej hitreje kot v manj masivnih. ivljenski £as masiv-
nej²ih zvezd je zato precej kraj²i od ºivljenskega £asa manj masivnih zvezd, £eprav
imajo za izgorevanje na voljo veliko ve£ vodika.
Ko jedro zvezde glavne vaje porabi celotno zalogo vodika, za£ne potekati fuzija
helija v ogljik. Takrat se zvezda tudi napihne in mo£no pove£a svoj radij ter posle-
di£no svoj izsev. Ko zvezda v jedru porabi tudi zaloge helija, se pri£ne fuzija ogljika
v kisik in se zvezda ²e dodatno napihne. Proces fuzije laºjih elementov v teºje se
lahko nadaljuje vse do atoma ºeleza. Do katerega elementa bo potekala fuzija je
odvisno od mase zvezde, vendar pa do fuzije ºeleza pride samo pri najmasivnej²ih
zvezdah. Zvezdam, ki izgorevajo helij ali teºje elemente, re£emo orjakinje (angl.
giants) in so ºe proti koncu svojega razvoja. Ko zvezda porabi svojo celotno zalogo
goriva, pride do kolapsa jedra in nastanka kompaktne zvezde.
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Slika 1.1: Na sliki je prikazan splo²en Hertzsprung-Russllov diagram (kratko HR-
diagram). HR-diagram prikazuje odvisnost absolutne V magnitude zvezde od njene
barve (navadno B-V). Tako odvisnost se da predstaviti tudi kot izsev zvezde v pri-
merjavi z izsevom Sonca v odvisnosti od njene efektivne temperature. Najbolj izra-
zita je glavna veja, na kateri leºijo zvezde, v katerih ²e vedno poteka zlivanje vodika
v helij. Zvezde ve£ino svojega ºivljenskega £asa ostanejo na glavni veji. Ko v zvez-
dnem jedru zlivanje vodika v helij ne poteka ve£, preide zvezda z glavne veje na vejo
orjakin (na katero vejo, je odvisno od mase zvezde). Pod glavno vejo se nahaja veja
belih pritlikavk, ki imajo ²e dovolj velik izsev, da se jih zazna. Zaradi zelo nizkega
izseva nevtronskih zvezd veja nevtronskih zvezd na HR-diagramu ni prikazana. rne
luknje svojega izseva nimajo, zato veje £rnih lukenj na HR-diagramu ni. [1]
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V manj ali srednje masivnih zvezdah, pribliºno do mase 9 − 10M⨀, lahko ²e
poteka fuzija helija v ogljik oziroma ogljika v kisik (nekatere zvezde nimajo dovolj
mase, da bi v njih potekala fuzija helija). Fuzija teºjih elementov v takih zvezdah ni
ve£ moºna. Ko se uporabi celotno jedrsko gorivo zvezde, se jedrske reakcije ustavijo
in in zvezdno ovojnico po£asi odpihne, kar vidimo kot planetarne meglice. V sredi²£u
ostane jedro biv²e zvezde, ki ima maso primerljivo s Soncem in radij primerljiv z
Zemljo. S takimi dimenzijami ima jedro izjemno visoko gostoto, reda ρ = 109 kg
m3
.
Tak²ni kompaktni zvezdi re£emo bela pritlikavka in ve£ino zvezd v na²i doma£i
Galaksiji, vklju£no z na²im Soncem, bo s£asoma kolapsiralo v belo pritlikavko.
Zaradi fuzije helija v teºji ogljik in le tega v kisik, so bele pritlikavke ve£inoma iz
ogljika in kisika, s sledovi ostalih elementov, odvisno od kovinskosti prvotne zvezde
glavne veje. Snov v beli pritlikavki ni kemi£no vezana, ampak je v obliki plazme
(kar velja tudi za zvezdna jedra). Zaradi ekstremnih pogojev, ki se pojavijo zno-
traj bele pritlikavke, pa postane snov ²e elektronsko degenerirana. To pomeni, da
morajo elektroni slediti Paulijevemu izklju£itvenemu na£elu in zasedejo visoko ener-
gijska stanja. Lastnost elektronske degeneracije prepre£uje nadaljni kolaps jedra,
saj nasprotuje vplivom gravitacije.
1.2 Chandrasekharjeva teorija
Ker je Fermijeva energija elektronov veliko ve£ja od kineti£ne energije celotnega
sistema, Chandrasekharjeva teorija [2][3][4][5][6] predpostavlja, da celotni tlak v beli
pritlikavki ustvari samo oblak idealnega plina degeneriranih elektronov. Ker je masa
elektronov mnogo manj²a od mase ionov, se predpostavi, da masi bele pritlikavke
prispevajo samo ioni.
Degenerirani elektroni bele pritlikavke tako tvorijo Fermijev plin in, ker k tlaku
prispevajo samo degenerirani elektroni se, lahko zapi²emo splo²no ena£bo stanja
Pe =
1
3
n⟨pv(p)⟩ = 1
3
∫ pF
0
pv(p)
[
2d3p
h3
]
, (1.1)
kjer je p gibalna koli£ina, pF Fermijeva gibalna koli£ina (maksimalna gibalna
koli£ina elektrona), v(p) hitrost elektrona in h planckova konstanta. Iz teorije rela-
tivnosti lahko hitrost v(p) izrazimo kot
v(p) =
pc2
(p2c2 +m2ec
4)1/2
, (1.2)
kjer je me masa elektrona in c svetlobna hitrost. len v imenovalcu je splo²no
poznan kot energija elektrona. Bele pritlikavke so oblikovane kot krogle (razen v
primerih visokofrekven£nih rotacij), kar pomeni da je to sferno simetri£ni problem
in s tem d3p = 4πp2dp. e opravimo obe substituciji dobimo tlak degeneriranih
elektronov v novi obliki
P =
8πc2
3h3
∫ pF
0
p4
(p2c2 +m2ec
4)1/2
dp. (1.3)
17
Poglavje 1. Bela pritlikavka
Za laºje ra£unanje in preglednost deniramo novo spremenljivko
x ≡ pF
mec
, (1.4)
ki predstavlja brezdimenzijsko gibalno koli£ino. Tlak se izrazi kot
P =
8π
3
m4ec
5
h3
∫ x
0
y4
(1 + y2)1/2
dy = Af(x)
A =
π
3
m4ec
5
h3
, f(x) = x(2x2 − 3)(1 + x2)1/2 + 3 sinh−1 x
(1.5)
tevilska gostota ne degeneriranih elektronov v Fermijev plinu je
ne =
8π
3
(
pF
h
)3
=
8π
3
m3ec
3
h3
x3. (1.6)
Povezava med ²tevilsko gostoto elektronov in gostoto bele pritlikavke je
ρ = mune =
8πµe
3
mu
m3ec
3
h3
x3 = Bx3, B =
8πµe
3
mu
m3ec
3
h3
, (1.7)
kjer je µe = 21+X povpre£na molekulska teºa na prosti elektron (X je deleº vodika,
ki pa ga pri belih pritlikavkah ni v velikih koli£inah, zato je za bele pritlikavke µe = 2)
in mu enota atomske mase. Ena£bi 1.5 in 1.7 tako predstavljata parameterizirano
ena£bo stanja P (ρ).
Ko je bela pritlikavka v ravnovesju, velja
dP
dr
= −ρGm
r2
, (1.8)
dm
dr
= 4πr2ρ, (1.9)
kjer je r radij, m masa in ρ gostota bele pritlikavke na radiju r. Ena£ba 1.8
je opis hidrostati£nega ravnovesja, ena£ba 1.9 pa je masna kontinuitetna ena£ba.
Ena£bo 1.8 odvajamo po r in vstavimo v 1.9. Tako je
1
r2
d
dr
(
r2
ρ
dP
dr
)
= −4πGρ. (1.10)
Sedaj lahko opravimo substituciji z ena£bama 1.5 in 1.7.
A
B
1
r2
d
dr
(
r2
x3
df(x)
dr
)
= −4πGBx3 (1.11)
len v oklepaju je potrebno razre²iti, tako da se f(x) odvaja po x, kar opravimo
s primerno substitucijo y2 = x2 + 1.
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1
x3
df(x)
dr
=
1
x3
[
df(x)
dx
](
dx
dy
)
dy
dr
=
=
1
x3
[
8x4
(x2 + 1)1/2
](
(x2 + 1)1/2
x
)
dy
dr
= 8
dy
dr
(1.12)
Tako ena£bo 1.11 prepi²emo v
1
r2
d
dr
(
r2
dy
dr
)
= −πGB
2
2A
(y2 − 1)3/2 (1.13)
Vpeljemo brezdimenzijski spremenljivki
ω =
y
yc
, z =
r
α
; α =
√
2A
πG
1
Byc
, (1.14)
kjer je yc vrednost y v sredi²£u bele pritlikavke in predstavlja sredi²£no gostoto.
Tako dobimo ena£bo
1
z2
d
dz
(
z2
dω
dz
)
+
(
ω2 − 1
y2c
)3/2
= 0, (1.15)
za katero dolo£imo robne pogoje
ω(z = 0) = 1, ω′(z = 0) = 0. (1.16)
S tem torej zahtevamo, da je gostota v sredi²£u bele pritlikavke enaka yc in da
je ta vrednost maksimalna. Taka diferencialna ena£ba analiti£no ni re²ljiva, zato
jo je potrebno izra£unati numeri£no. Ena£ba je po obliki precej podobna Lame-
Emdemovi ena£bi A.8. V limiti x → 0 in indeks n = 3
2
(ko je bela pritlikavka
popolnoma nerelativisti£na) sta si ena£bi celo enaki. Enako velja za limito x → ∞
in pri indeksu n = 3 (ko je bela pritlikavka popolno relativisti£na).
Z re²itvijo ena£be 1.15 lahko izrazimo gostoto bele pritlikavke ρ v odvisnosti od
ω in prostega parametra yc
ρ = Bx3 = B(y2 − 1)3/2 = By3c
(
ω2 − 1
y2c
)3/2
. (1.17)
Ena£ba stanja velja le do povr²ja bele pritlikavke, kjer je radij r = R oziroma
z = z0 in gostota ρ = 0. Tako lahko dolo£imo mejne vrednosti spremenljivk
x0 = 0 −→ y0 = 1, ω0 =
1
yc
, (1.18)
kjer indeks 0 ozna£uje vrednost spremenljivke pri r = R.
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Radij bele pritlikavke je R = αz0, kjer se z0 lahko dolo£i s pomo£jo ena£be 1.15.
Pri znanem radiju bele pritilikavke, s pomo£jo masne kontinuitetne ena£be (za sferno
simetri£en problem) ter ena£be 1.15, lahko dolo£imo tudi njeno maso
M =
∫ R
0
4πρr2dr = 4πα3By3c
∫ z0
0
z2
(
ω2 − 1
y2c
)3/2
dz
= 4πBα3y3c
(
− z2dω
dz
)
z=z0
=
4π
B
(
2A
πG
)3/2(
− z2dω
dz
)
z=z0
.
(1.19)
Slika 1.2: Graf prikazuje, kako se, glede na njeno maso, teoreti£no spreminja radij
bele pritlikavke pri nerelativisti£nem modelu (izpeljava v dodatku A) in relativi-
sti£nem modelu degenerirane snovi. Enote so podane v masah Sonca M⊙ in radiju
sonca R⊙. Oznaka MCh predstavlja Chandrasekharjevo maso.
Na Sliki 1.2 vidimo, da se z manj²anjem radija bele pritlikavke pribliºujemo ma-
sni limiti. To je Chandrasekharjeva limita za katero veljaMCh ≈ 1.459M⊙. e masa
bele pritlikavke preseºe Chandrasekharjevo limito, tlak degeneriranih elektronov ne
more ve£ nasprotovati gravitaciji in bela pritlikavka kolapsira. Kolaps bele pritli-
kavke sprosti ogromno energije in sproºi supernovo tipa Ia, kar je eden najsvetlej²ih
dogodkov v vesolju. To se lahko zgodi v primeru binarnega sistema zvezde glavne
veje in bele pritlikavke (kataklizmi£na spremenljivka), kjer bela pritlikavka s svojo
gravitacijo odvzema maso zvezdi spremljevalki. Tako se njena masa s £asom ve£a,
dokler ne doseºe Chandrasekharjeve limite.
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1.3 Temperatura in izsev
V notranjosti bele pritlikavke ni stalno potekajo£e fuzije elementov, zaradi £esar
ne proizvaja jedrske energije in posledi£no elektromagnetnega sevanja. Po kolapsu
zvezdenga jedra in nastanku bele pritlikavke ima le ta zelo visoko temperaturo. Ker
pa ni proizvodnje energije, se po£asi ohlajala preko termi£ne emisije, ki povzro£a
²ibak, a opazen izsev, zato je bele pritlikavke moºno opazovati na no£nem nebu.
Bele pritlikavke lahko razdelimo na tri sloje. Prvi, najdebelej²i sloj, predstavlja
jedro, kjer se nahajajo degenerirani elektroni. Degenerirani elektroni imajo izre-
dno visoko toplotno prevodnost, zaradi £esar je celotno jedro prakti£no izotermi£no.
Padec temperature lahko pri£akujemo ²ele v drugem sloju, to je ovojnici bele pritli-
kavke, kjer je za popolno degeneracijo elektronov, gostota prenizka. Najtanj²i tretji
sloj predstavljata povr²je in atmosfera, kjer prej izpeljana ena£ba stanja ne velja
ve£, saj je r > R. Od temperature povr²ja, kar ozna£imo kot efektivna temperatura
Tef , je odvisen izsev bele pritlikavke.
1.3.1 Temperatura
Za notranjost zvezd in belih pritlikavk, kjer je prevajanje toplote s sevanjem, velja
slede£i temperaturni gradient
dT
dr
= − 3κ
16σ
ρ
T 3
l
4πr2
, (1.20)
kjer so temperatura T , neprosojnost κ in izsev l odvisni od radija r in kjer je
σ tefanova konstanta [2][3][4][5]. Ena£ba pove, kolik²en mora biti temperaturni
gradient, da lahko pride do izseva l.
Za osnovno predstavo in oceno lahko predpostavimo, da se tranzicija degeneri-
rane snovi v nedegenerirano snov zgodi na radiju r = r0 [2][3][4][5][6]. Za r < r0, kjer
je dolo£eno jedro, velja ena£ba stanja za degenerirane elektrone. Pri r > r0, kjer je
dolo£ena ovojnica, se nahajajo nedegenerirani elektroni, za katere predpostavimo,
da se obna²ajo kot idealni plin. e ena£bo 1.20 delimo z 1.8 dobimo
dT
dP
=
3κ
64πσG
L
M
1
T 3
. (1.21)
Masa in izsev ovojnice sta mnogo manj²a od mase jedra, zato lahko uporabimo
celotno maso M in celoten izsev L bele pritlikavke. Neprosojnost v ovojnici genera-
liziramo kot
κ = κ0P
αT β, (1.22)
kjer je κ0 neprosojnostni koecient. Vstavimo v 1.21 in dobimo
T 4−β = CP 1+α, C =
4− β
1 + α
3κ0
64πσG
L
M
. (1.23)
Za nedegenerirano snov v ovojnici smo ºe predpostavili, da se obna²a kot idealni
plin, zato lahko uporabimo splo²no plinsko ena£bo
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P =
ℜ
µ
ρT, (1.24)
kjer je ℜ splo²na plinska konstanta in µ brezdimenzijsko povpre£no masno ²tevilo
na delec. Brezdimenzijsko povpre£no masno ²tevilo se izra£una kot
1
µ
=
∑
j
Zj + 1
Aj
Xj, (1.25)
kjer je Zj vrstno ²tevilo, Aj masno ²tevilo in Xj masni deleº prisotnega elementa.
Plinsko ena£bo vstavimo v ena£bo 1.23 in izpostavimo gostoto
ρ =
(
4− β
1 + α
1
C
) 1
1+α µ
ℜ
T
3−β−α
1+α . (1.26)
Na radiju r0, kjer pride do tranzicije iz degenerirane v nedegenerirano snov, pred-
postavimo da se tlak degeneriranih elektronov izena£i s tlakom idealnega plina. Ker
je to tlak degeneriranih elektronov, ki niso v bliºini jedra, lahko predpostavimo, da
so nerelativisti£ni. Iz ena£be 1.5 lahko izpeljemo ena£bo stanja za primere nerela-
tivisti£nih elektronov. Za nerelativisti£ne primere, ko je x blizu 0, v ena£bi za tlak
lahko namesto izraza f(x) uporabimo pribliºek, dobljen z Taylorjevim razvojem
P ≈ A8x
5
3
. (1.27)
Iz ena£be 1.7 izrazimo x in ga vstavimo v ena£bo za tlak, da dobimo ena£bo
stanja za nerelativisti£ne degenerirane elektrone
Pe = KNRρ
5/3, KNR =
8A
3B5/3
=
h2
20mem
5/3
u µ
5/3
e
(
3
π
)2/3
. (1.28)
Pri radiju r0 se tlak degenerirane snovi v jedru in tlak nedegenerirane snovi v
ovojnici izena£i
ℜ
µ
ρT = KNRρ
5/3. (1.29)
Izrazimo gostoto v odvisnosti od temperature
ρ =
(
ℜ
µKNR
)3/2
T 3/2, (1.30)
ena£imo z 1.26 ter izrazimo temperaturo
T = D1/γ
(
L
L⊙
)1/γ(
M
M⊙
)−1/γ
µ−
5
2
1+α
γ , (1.31)
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kjer sta
γ =
3− 5α− 2β
2
, D =
4− β
1 + α
3κ0
64πσG
L⊙
M⊙
ℜ
5
2
(1+α)K
− 3
2
(1+α)
NR .
Za jedro smo predpostavili, da je v celoti iz degeneriranih elektronov, ki imajo
izredno visoko termi£no prevodnost. Zaradi tega lahko predpostavimo, da je jedro
izotermo, zaradi £esar pridobljena temperatura velja za celotno jedro. Temperaura
pade ²ele v sami ovojnici, ki ni v celoti degenerirana.
Za osnovno oceno izra£unajmo vrednost temperature v notranjosti bele pritli-
kavke. Za neprosojnost predpostavimo Kramerjev pribliºek (α = 1 in β = −4.5)
κ = κ0ρT
−3.5, kjer je κ0 = 3.8 · 1021m
5K7/2
kg2
. Vzamemo belo pritlikavko z maso
M = M⊙, izsevom L = 10−3 · L⊙ in povpre£no molsko maso µ = 1.75 (enakomerna
me²anica ogljika in kisika). V takem primeru je temperatura jedra T ≈ 3.39 · 107K.
Pokaºemo lahko, da je ovojnica tanka in predstavlja le majhen del mase bele pri-
tlikavke. Vzamemo hidrostati£no ravnovesje 1.8 in predpostavimo sevalno ovojnico,
za katero deniramo gradient
∇ = d log T
d logP
=
dT
dP
P
T
. (1.32)
Ovojnica je zelo tanka, zato v njej ne pride do bistvene konvekcije, tako da
je gradient ∇ konstanten. Masa ovojnice je v primerjavi z maso jedra zanemar-
ljivo majhna, zato lahko uporabimo kar celotno maso M . Tako lahko hidrostati£no
ena£bo izrazimo kot
P
∇
1
T
dT
dr
= −GM
r2
ρ. (1.33)
Gostoto izrazimo iz ena£be idealnega plina
1
∇
dT
dr
= −GMµ
ℜ
1
r2
. (1.34)
Ena£bo integriramo po celotni ovojnici, torej med r0 in R, kjer sta M in µ
konstanti
1
∇
∫ T
Tef
dT = −GMµ
ℜ
∫ r0
R
dr
r2
(1.35)
T − Tef =
Gµ∇
ℜ
M⊙
R⊙
M
M⊙
(
R
R⊙
)−1
R− r0
r0
. (1.36)
Sedaj lahko izrazimo razmerje med debelino ovojnice in debelino jedra
R− r0
r0
=
ℜ
Gµ∇
R⊙
M⊙
(
M
M⊙
)−1
R
R⊙
T, (1.37)
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kjer Tef lahko zanemarimo, saj je v primerjavi s T0 majhnen in ne vpliva bistveno
na debelino ovojnice
(
Tef ∼ 104K
)
. e vstavimo tipi£ne vrednosti za belo pritli-
kavko M = 1M⊙, R = 8.2 · 10−3R⊙, µ = 1.75 in T0 = 3.39 · 107K, je razmerje med
debelino ovojnice in debelino jedra R−r0
r0
≈ 0.02. To pomeni, da je bela pritlikavka
v veliki ve£ini iz degenerirane snov in predpostavka, ki smo jo uporabili za izra£un
mase v odvisnosti od radija, je upravi£ena.
Do te to£ke je bilo izpeljanih kar nekaj koli£in. Za bolj²o predstavo si lahko
ogledamo prole teh koli£in glede na radij R oziroma debelino R−r
R
.
Slika 1.3: Na levem grafu so prikazani proli za koli£ine T
Tc
, x
xc
, ρ
ρc
in P
Pc
v odvisnosti
od radija r/R. Na desnem grafu so, za laºje branje okoli vrednosti r0, izrisani isti
proli v odvisnosti od debeline R−r
R
v logaritemski skali. Izrisana je tudi £rta na
r0
R
, ki predstavlja mejo med jedrom, kjer je degenerirana snov, in ovojnico, kjer
je nedegenerirana snov. Proli so bili zra£unani za belo pritlikavko z M = 1M⊙,
R = 8.2 · 10−3R⊙, L = 10−3L⊙, µ = 1.75 in T0 = 3.39 · 107K.
1.3.2 Izsev
Kot je ºe omenjeno, v notranjosti bele pritlikavke ne prihaja do jedrskih reakcij.
Kljub temu je moºno opaziti ²ibak izsev, kar pomeni, da v njeni notranjosti prihaja
do spremembe energijskega stanja, ki povzro£a termi£ne emisije. Izsev je deniran
kot
L = −Ė = −Ėg − Ėn, (1.38)
kjer je E celotna energija, Eg gravitacijska energija in En notranja energija, ki je
vsota energij vseh elektronov in ionov En = Ee+Eion. Z uporabo virialnega teorema
ζĖn + Ėg = 0, kjer je 1 < ζ < 2 (za popolnoma nerelativisti£en plin je ζ = 2, za
popolnoma relativisti£en plin pa ζ = 1), lahko izrazimo izsev tudi kot
L = −ζ − 1
ζ
Ėg = (ζ − 1)Ėn (1.39)
Tako se mora za pove£anje izseva L > 0 zgoditi gravitacijsko kr£enje Ėg < 0 in
pove£anje notranje energije Ėn > 0, kar velja tudi za normalne zvezde. V normalnih
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zvezdah so elektroni in ioni nedegenerirani. Tako velja Ei ∝ T iz £esar sledi, da je
Ṫ > 0 £e je Ėn > 0. Tako pri normalnh zvezdah izguba energije vodi do povi²anja
temperature (negativna speci£na toplota). Pri belih pritlikavkah je razmerje energij
elektronov in ionov druga£no, zato je potreben dodaten razmislek. Predpostavimo
da so elektroni nerelativisti£ni in da ioni tvorijo idealni plin (ζ = 2), tako da velja
L = − Ėg
2
. To pomeni, da se ob gravitacijskem kr£enju pol izgubljene energije sprosti
preko sevanja. Za EG velja Eg ∝ 1R ∝ ρ
1/3, kjer je ρ povpre£na gostota, iz £esar
sledi
Ėg
Eg
=
1
3
ρ̇
ρ
. (1.40)
Ob gravitacijske kr£enju pa se pove£a tudi Fermijeva energija EF elektronov. e
vzamemo, da je Ee ≈ EF ∝ p2F ∝ ρ2/3, potem sledi
Ėe
Ee
=
2
3
ρ̇
ρ
. (1.41)
Iz tega lahko izpeljemo poenostavljeno relacijo med gravitacijsko ali notranjo
energijo in energijo elektronov v beli pritlikavki
Ėe = 2
Ee
Eg
Ėg = −
Ee
En
Ėg. (1.42)
V primeru, ko je bela pritlikavka hladna je Eion ≪ Ee, iz £esar sledi da je En ≈ Ee
in Ėe ≈ Ėg. Energijsko stanje sedaj zapi²emo kot
L ≈ −Ėg − Ėe − Ėion = −Ėion ∝ −Ṫ . (1.43)
Vidimo, da se s spro²£anjem energije ionov niºa celotna temperatura, kar pa s
£asom povzro£a tudi manj²anje izseva. Tako se z gravitacijskim kr£enjem in manj-
²anjem energije ionov, temperatura bele pritlikavka po£asi bliºa T = 0, pri tem pa
spro²£a energijo preko termi£nega sevanja. Beli pritlikavki, ki se ohladi do absolutne
ni£le, re£emo £rna pritlikavka. Ko doseºe T = 0, se gravitacijsko kr£enje kon£a in
celotno notranjo energijo bele pritlikavke predstavlja Fermijeva energija elektronov.
Gornja izpeljava ni najbolj natan£na, saj nismo upo²tevali, da ζ ni to£no 2 zaradi
relativnosti, neidealnosti plina, posledic mo£ne in ²ibke sile na delce in kristalizacije
snovi v jedru. Vseeno nam pomaga razumeti energijsko bilanco bele pritlikavke in
kako se obna²a na dolo£ene spremembe.
Hlajenje poteka ob konstantnem radiju. To nakazuje, da notranja stabilnost
bele pritlikavke ni mo£no odvisna od temperature in da se ohlaja zaradi toplotnega
neravnovesja (po £rtah konstantnega radija).
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1.3.3 Evolucija
Izpeljemo lahko preprosti model evolucije bele pritlikavke. Izsev izrazimo kot
L ≈ −
∫ M
0
cvṪ dm ≈ −cvṪM, (1.44)
kjer je cv speci£na toplota bele pritlikavke pri konstantnem volumnu. Snov je
ionizirana, kar pomeni da jo sestavljajo ioni in elektroni, ki imajo razli£ne vrednosti
cv. Ioni tvorijo idealni plin, tako da je
cionv =
3
2
kB
Aimu
, (1.45)
kjer je Ai masno ²tevilo ionov. Speci£no toploto degeneriranih elektronov se
izpelje s pomo£jo Chandrasekharjeve teorije [2][3][4][5][6] in je
cev =
π2k2B
mec2
Zi
Aimu
√
1 + x2
x2
T, (1.46)
kjer je Zi vrstno ²tevilo ionov. Za x≪ 1 (nerelativisti£ni elektroni) in fermijevo
energijo EF = pF2me se gornji izraz lahko poenostavi v
cev ≈
π2kB
2
Zi
Aimu
kBT
EF
=
π2kB
2
Zi
Aimu
T
TF
, (1.47)
kjer je TF = EFkB Fermijeva temperatura. Za x≪ 1 je razmerje med speci£nima
toplotoma
cev
cionv
=
π2
3
Zi
T
TF
. (1.48)
Pri nerelativiti£nem primeru, ki ga tu obravnavamo, je razmerje med speci£nima
toplotoma majhno, zato lahko vzamemo, da je cv = cionv . To pomeni, da se ve£ina
toplote izgublja preko ionov. Ob predpostavki Kramerjevega zakona in z uporabo
ena£b 1.31 in 1.44, diferencialno ena£bo za izsev L lahko izrazimo kot
L̇
L12/7
= −7
2
1
cvD2/7
µ10/7M−5/7 (1.49)
Re²imo diferencialno ena£bo in integriramo od t = 0 oziroma L = L0 (nastanek
bele pritlikavke), do trenutnega £asa t in izseva L.
∫ L
L0
dL′
L′12/7
= −
∫ t
0
7
2
1
cvD2/7
(
L⊙
M⊙
)2/7
µ10/7M−5/7dt′
L−5/7 − L−5/70 =
5
2
1
cvD2/7
(
L⊙
M⊙
)2/7
µ10/7M−5/7t
(1.50)
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Za£etni izsev je navadno mnogo ve£ji od kasneje²ega (izjeme so kataklizmi£ne
spremenljivke), zato £len z za£etnim izsevom L0 lahko zanemarimo. e izrazimo L,
dobimo L ∝ t−7/5, kar ²e dodatno potrdi, da izsev in temperatura s £asom po£asi
padata. Zaradi te lastnosti, se pozicija bele pritlikavke na HR-diagramu po£asi
spreminja, kot je vidno na Sliki 1.4.
Slika 1.4: Graf prikazuje simulacijo evolucije zvezde v trenutku ko zapusti glavno
vej zvezd (ZAMS). Zvezda preide na vejo orjakinj (AGB), kjer ostane do eksplozije
in nastanka bele pritlikavke. Po nastanku bele pritlikavke, se izsev in efektivna
temperatura po£asi, a vztrajno manj²ata. Poleg prikaza evolucije je izrisan tudi
manj²i graf, ki kaºe kako se skozi £as manj²a koncentracija vodika v beli pritlikavki.
Posamezne £rne pike na grafu kaºejo isti £as kot £rne pike na evolucijski £rti.[7]
Da dobimo oceno trenutne starosti bele pritlikavke v odvisnost od njenega izseva
in mase, ozna£imo trenutni £as s t = τ , ter ga izrazimo iz ena£be 1.50, torej
τ =
2
5
M⊙
L⊙
D2/7cv
(
L
L⊙
)−5/7(
M
M⊙
)5/7
µ−10/7. (1.51)
e poznamo izsev in maso bele pritlikavke, lahko ocenimo tudi njeno starost. Na
primeru bele pritlikavke, za katero smo izra£unali tudi ostale ocene (Slika ??), bi
dobili τ ≈ 2 ·109let. To je izredno dolga doba, predvsem glede na samo starost veso-
lja, ki je pribliºno 13.8 · 109let. Po ravnokar izpeljanem modelu, se bela pritlikavka
nikoli ne ohladi do T = 0. Za natan£nej²i izra£un starosti bi morali upo²tevati ²e
druge dejavnike kot so kristalizacija snovi v jedru (ta bistveno vpliva na speci£no
toploto), konvekcijo ovojnice, neprosojnost jedra itd. Izpeljana ena£ba ne drºi dobro
tudi za masivnej²e bele pritlikavke (tipi£na masa bele pritlikavke je 0.6 − 0.7M⊙).
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Te namre£ svojo maso pridobivajo zaradi sosednje zvezde, ki ji odvzemajo snov. Za-
radi tega masa bele pritlikavke ni konstantna, kar pa smo predpostavili na za£etku
izpeljave.
Slika 1.5: Graf prikazuje kako se spreminja izsev bele pritlikavke iz ogljika in kisika,
z maso M = 0.6M⊙ za dva razli£na modela. Z modro je ozna£eno ravnokar izpeljan
Mestelov model, z rde£o pa natan£nej²a teorija, ki upo²teva ²e ostale dejavnike.
Kristalizacija snovi v beli pritlikavki se pri£ne pri t ≈ 2 · 109let in upo£asni njeno
ohlajanje. Ko je kristalizacija kon£ana, pride do hitrej²ega ohlajanja.[4]
Ve£ina dejavnikov pospe²i ohlajanje bele pritlikavke, a je ta ²e zmeraj izredno
po£asno in nam skoraj neopazno. Osnovne ocene, ko bela pritlikavka doseºe T = 0,
mo£no presegajo trenutno starost vesolja, kar pomeni da z veliko verjetnostjo £rne
pritlikavke v trenutnem vesolju ²e ni. e predpostavimo, da od nastanka vesolja do
formacije prvih zvezd in posledi£no belih pritlikavk mine vsaj 109let, lahko pri£aku-
jemo, da imajo najstarej²e bele pritlikavke 12 · 109let. Glede na Sliko 1.5 je za to
starost izsev L ≈ 2.5 · 10−6L⊙, kar odgovarja efektivni temperaturi Tef ≈ 2000K.
1.4 Spekter in tipi belih pritlikavk
Spekter je predstavljen kot gostota energija v odvisnosti od valovne dolºine in je
kon£ni produkt spektroskopije. Sestavljajo ga spektralne £rte, ki nastanejo zaradi
elektronov, ki spreminjajo svoje energijsko stanje, pri tem pa emitirajo ali absor-
birajo fotone. Valovna dolºina emitiranega ali absorbiranega fotona je odvisna od
atoma ali molekule. Ob upo²tevanju ostalih pogojev, ki vplivajo na mo£ spektralne
£rte, lahko tako dolo£imo kemi£no sestavo opazovanega objekta.
Vsaka zvezda ima unikaten spekter, saj je ta odvisen predvsem od njene tempe-
rature atmosfere, gravitacijskega pospe²ka in kemi£nega sestava, kljub temu pa jih
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lahko klasiciramo glede na obliko spektra in spektralnih £rt. Zvezde so trenutno
klasicirane po MorganKeenan (MK) sistemu. Po tem sistemu se za klasikacijo
zvezd uporabljajo £rke O, B, A, F, G, K, in M, in sicer od najbolj vro£ih (O tip) do
najhladnej²ih (M tip) zvezd. Vsak razred £rk ima tudi podrazrede, ki se jih ozna£i
z dodatno ²tevilko, ponovno od najbolj vro£ih (podrazred 0) do najhladnej²ih (po-
drazred 9). Podoben princip klasiciranja se uporablja tudi pri belih pritlikavkah.
Za spektralne £rte na spektru bele pritlikavke so odgovorni elementi v njeni
atmosferi, najve£krat vodik in helij. Atmosfera je edini del bele pritlikavke, ki ga
lahko opazujemo in jo sestavljajo ostanki prvotne zvezde, ki so bili ujeti zaradi
izredno mo£ne gravitacije. V atmosferi se lahko nahaja tudi snov iz medzvezdnih
oblakov ali pa snov iz sosednje zvezde, vendar so to redkej²i primeri. V spektru
bele pritlikavke pogosto opazimo dominanten element, ki je pogosto tiso£krat bolj
pogost kot ostali elementi v atmosferi. To je verjetno posledica visoke povr²inske
gravitacije, ki atmosfero gravitacijsko lo£i tako, da so teºji elementi bliºje povr²ju.
Slika 1.6: Primer spektra bele pritlikavke z mo£nimi Balmerjevi £rtami. Ni vidnih
£rt ogljika in kisika. [8]
Kot smo ºe omenili, se, tako kot ostale zvezde, lahko klasicira tudi bele pritli-
kavke. Trenutni sistem klasikacije vsem belim pritlikavkam predpi²e za£etni sim-
bol D (degenerirana zvezda, angl. degenerate star) [9][10]. Drugi simbol govori o
primarni lastnosti bele pritlikavke, tretji simbol, ki je neobvezen, pa o sekundarni
lastnosti. Moºni simboli in pripadajo£e lastnosti so razvidne v Tabeli 1.1.
Zadnji moºni simbol je ²tevilo temperaturnega indeksa, ki govori o efektivni
temperaturi bele pritlikavke (tako kot pri zvezdni klasikaciji), vendar se v praksi ne
uporablja pogosto. tevilo temperaturnega indeksa dobimo tako, da 50400K delimo
z efektivno temperaturo. Nekatere £rke se uporabljajo tako v klasikaciji zvezd kot
tudi klasikaciji belih pritlikavk, deloma zato, ker obstajajo dolo£ene podobnosti.
V splo²nem se belo pritlikavko prepozna po za£etnem simbolu D.
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Tabela 1.1: Simboli in pripadajo£e lastnosti za klasikacijo belih pritlikavk.
Primarne ali sekundarne lastnosti spektra bele pritlikavke
A Prisotne H £rte, brez He I £rt
B Prisotne He I £rte, brez H £rt
O Prisotne He II £rte skupaj s He I ali H £rtami
Z Prisotne kovinske £rte, brez H in He I £rt
Q Prisotne ogljikove £rte
C Ni £rt (samo kontinuum)
X Nedolo£ljivo ali neklasicirano
Sekundarne lastnosti spektra bele pritlikavke
H Magnetna bela pritlikavka brez polarizacije
P Magnetna bela pritlikavka s polarizacijo
E Prisotne emisijske £rte
V Spremenljivka
Primeri
Recimo, da ima bela pritlikavka efektivno temperaturo 25000K in atmosfero, v kateri
je najve£ vodika. V tem primeru se belo pritlikavko klasicira kot DA3. e pa bi
imela tudi mo£no magnetno polje, brez polarizacije, bi bila njena oznaka DAH3.
Najpogosteje opazovane bele pritlikavke so spektralnega tipa DA. Precej pogo-
ste so tudi bele pritlikavke tipa DB, pri katerih je v atmosferi najve£ helija. Najve£
helija v atmosferi je tudi v belih pritlikavkah spektralnega tipa DC in DO. e ni
prisotnih ogljikov ali kovinskih £rt ima klju£no vlogo pri klasikaciji efektivna tem-
peratura. Za temperature med 45000K in 100000K bo dominiral ioniziran helij,
zato je klasikacija spektra DO. Pri temperaturah med 12000K in 30000K so pri-
sotne He I £rte, zato je klasikacija spektra DB. Pri temperaturah pod 12000K bo
spekter brez £rt in brez lastnosti in bo zatorej klasiciran kot DC.
eprav naj bi teºji elementi potonili v globlje sloje, ima precej belih pritlikavk
tudi kovinske £rte, verjetno zaradi pred kratkim akretiranim asteroidom ali podobnih
objektov. Take bele pritlikavke imajo v atmosferi ²e vedno najve£ helija, a ker so
pri vrhu atmosfere kovine, so v spektru opazne tudi kovinske £rte. V tem primeru se
belo pritlikavko ozna£i kot belo pritlikavko spektralnega tipa DZ. Podobno velja tudi
za spektralni tip DQ, kjer so prisotne ogljikove £rte, ki verjetno izvira iz ovojnice
prvotne zvezde.
To so seveda primeri, kjer se opi²e samo primarne lastnosti spektraspektra, kar
pa vedno ne zado²£a, zato so potrebni tudi sekundarni opisi. V Tabeli 1.2 so rezul-
tati SDSS 12 (angl. Sloan Digital Sky Survey), iz katerih se lahko vidi pogostost
spektralnih tipov belih pritlikavk.
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Tabela 1.2: Vidijo se moºni spektralni tipi in njihova pogostost. Najve£ opazovanih
jih je bilo DA. V tabeli so tudi oznake sdA, sdB in sdO, kar je oznaka za podpri-
tlikavke, ki so zvezde v katerih ²e zmeraj potekajo jedrske reakcije in se jih pogosto
zamenja za bele pritlikavke. Obstaj tudi oznaka PG 1159, ki je oznaka za predde-
generirane zvezde z zelo malo vodika, ki so v fazi nastanka vro£e bele pritlikavke
in se jih ne razlo£i dobro od spektralnega tipa DO. CV je oznaka za kataklizmi£ne
spremenljivke, WD+MS pa oznaka za belo pritlikavke, ki so skupaj s svojo spre-
mljevalno zvezdo na glavni veji HR-diagrama (MS). Zadnji trije primeri so unikatni
primeri z zelo iregularnimi spektri in bi se ji lahko ozna£ilo kot DX. Izbrani so bili
tisti spektri, ki so v posebnem sistemu bili klasicirani kot bele pritlikavke.[11]
tevilo zvezd Spektralni tip
2675 sdA
1964 DA
300 DC
236 DZ
183 sdB
104 WD+MS
66 DB
71 DAZ
54 DQ
47 sdO
27 DBAa
28 DAH
14 DO/PG 1159
12 CV
7 DZH
6 DAO
3 DAB
2 DBH
1 DBZ
1 Dox
1 AM CVn (SDSS J131954.47+591514.84)
1 CSPN (SDSS J141621.64+135224.2)
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Gaia
2.1 Teleskop Gaia
Vesoljski teleskop Gaia, Evropske vesoljske agencije (ESA), so v vesolje poslali 19.
decembra 2013 in opazuje ²e danes. Glavni cilj misije je izdelava najnatan£nej²e
trodimenzionalne porazdelitve objektov v Galaksiji, njihovega gibanja, pa tudi nji-
hovih ostalih lastnosti. Med ostale pomembnej²e cilje sodijo ²e preu£evanje nastanka
zvezd v Galaksiji in njihova evolucija, preu£evanje sistemov dveh ali ve£ zvezd, is-
kanje eksoplanetov, son£ni sistem, galaksije itd.
Gaia je napreden in kompleksen teleskop, ki lahko opravlja ve£ razli£nih funkcij.
Gaia je sestavljen iz ve£ modulov, kar prikazuje shema na Sliki 2.1. Vsak modul ima
svojo vlogo in funkcijo:
• termi£ni ²otor poskrbi za termi£no izolacijo od zunanjega okolja in ²£iti del
opreme pred mikro-meteoritskimi trki;
• koristni tovor je verjetno najpomembnej²i del Gaie. Na opti£no klop sta na-
me²£ena dva identi£na teleskopa in sestav gori²£ne ravnine. Teleskopa imata
primarni zrcali dimenzije 1.45m× 0.50m. Oba teleskopa hkrati opazujeta dve
podro£ji na nebu, ki sta med seboj lo£ena s kotom Γ = 106.5◦. Z dodatnimi
zrcali poskrbimo, da oba teleskopa naredita sliko polja v isti zdruºeni gori²£ni
ravnini in tako lahko primerjamo hkratna opazovanja objektov z dveh oddalje-
nih kosov na nebu. Sestav gori²£ne ravnine ima pet glavnih funkcij: metrolo-
gija (zaznava valovnih front in osnovno uravnavanje kota), zaznava objektov,
astrometrija v astrometri£nem polju, nizko resolucijska spektro-fotometrija v
modrem in rde£em fotometru (BP in RP) in spektroskopija z radialno hitro-
stnim spektrometrom. Gaia poleg astrometri£nih opravlja tudi fotometri£ne
meritve v G, BP in RP ltru, ki skupaj tvorijo Gaia fotometri£ni sistem;
• servisni modul je sestavljen iz vseh mehanskih, termi£nih in strukturnih ele-
mentov, ki poskrbijo za delovanje ostalih instrumentov in celotne Gaie;
• pogonski sistem vzdrºeju orbito Gaie;
• fazna antena se uporablja za po²iljanje podatkov in prejemanje ukazov, £e so
ti potrebni;
• sestav son£ne za²£ite ²£iti koristni tovor pred son£no svetlobo.
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Slika 2.1: Shematski pregled Gaie. (a) Termi£ni ²otor; (b) koristni tovor: opti£na
klop, teleskopi, instrumenti in sestav gori²£ne ravnine; (c) servisni modul; (d) po-
gonski sistem; (e) fazna antena in (f) sestav son£ne za²£ite. [12]
Medtem ko ve£ina vesoljskih teleskopov in satelitov kroºi okoli Zemlje, se Gaia
skupaj z Zemljo giblje okoli Sonca, tako da lebdi v bliºini druge Lagrangove to£ke
(L2). Druga Lagrangova to£ka se nahaja pribliºno 1.5 · 106km (∼ 0.01AU) dale£ od
Zemlje, v smeri stran od Sonca. V tej to£ki je skupni gravitacijski privlak Sonca in
Zemlje tolik²en, da teleskop obkroºi Sonce v natanko enem letu. Obenem to pomeni,
da proti Gaji gledata neosvetljeni polobli Zemlje in Lune (ki je Zemlji mnogo bliºje
kot Gaia), to pa pomaga pri vzdrºevanju stalne temperature satelita, ki je odlo£ilna
za dovolj veliko to£nost njegovih opazovanj. V resnici Gaia sicer ni natanko v drugi
Lagrangovi to£ki, saj bi bila tam izpostavljena £asovno spremenljivim obro£astim
Son£evim mrkom. Zato se okoli te to£ke giblje po tirnicah tipa Lissajous, ki imajo
velikost precej ve£jo od velikosti Zemlje (120000km×340000km in 180000km). Ob-
hodni £as orbite je ∼ 180dni. L2 Lissajousova orbita je bila izbrana, ker ima kar
nekaj pozitivnih lastnosti. Med te lahko uvr²£amo stabilne temperaturne pogoje in
efekivna opazovanja skozi celo leto (Sonce, Zemlja in Luna so izven opazovalnega
polja instrumentov). Satelit se zavrti okoli svoje osi enkrat na 6 ur (ν = 60′′s−1). Os
satelita precedira, tako da s smerjo proti Soncu ohranja 45◦, da je zato v povpre£ju
vsaka zvezda opazovana ²etkrat na leto.
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2.2 Astrometrija
Astrometrija je smer astrozike, ki je bistvena za pridobivanje informacij o vesolju.
Pri astrometriji se opravlja merjenje pozicij in premikov zvezd ali ostalih nebesnih
teles, kot so planeti, asteroidi itd. Rezultati teh meritev nato sluºijo za dolo£anje
poloºaja zvezde in njenega gibanja v prostoru. Najosnovnej²a metoda za dolo£itev
oddaljenosti zvezde je merjenje paralakse, kjer navadno merimo poloºaj izbrane
zvezde, glede na ozadje, ob dveh razli£nih £asih. Spremembo pozicije merimo kot
p, ki mu re£emo paralaksa. e pridobimo paralakso lahko izra£unamo razdaljo d
zvezde od na²ega Oson£ja
d =
1AU
p
, (2.1)
kjer je 1AU astronomska enota (povpre£na razdalja med Soncem in Zemljo). e
je p = 1as (1 arksekunda oziroma 1 lo£na sekunda), je po deniciji razdalja d = 1pc
(parsek).
Gaia meri pozicije in gibanje zvezd s tako imenovanim astrometrijskim vesoljskim
skeniranjem. Isto metodo je uporabljal ºe teleskop Hipparcos leta 1989, ki je v
svojem £asu produciral najve£jo bazo meritev za zvezde.
Ko Gaia pridobi podatke o poziciji zveze, jih transformira v £asovno obliko, kar
pomeni, da dolo£i to£en £as, ko ima center zvezde dobro dolo£eno pozicijo v opa-
zovalnem obmo£ju (FoV - "Field of View"). Pozicija se lahko razbere iz postavitve
pikslov na CCD tipalu. Rezultat opazovalnega £asa je eno dimenzionalna meritev
pozicije zvezde vzdolº skeniranja (angl. along-scan, AL), ki je pravokotna na vr-
tilno os satelita. Prav tako se za isto zvezdo, ob istem £asu, opravi pribliºno enako
meritev pozicije za pre£no skeniranje (angl. across-scan, AC). AC meritev je zaradi
slab²e opti£ne resolucije in razpotegnjenih pikslov precej slaba, zato se ve£inoma
upo²teva AL meritev, ki je precej bolj natan£na.
Pri Gaia se uporablja 2 FoV, ki sta vzdolº skenirnega kroga na nebu, lo£ena za
konstanten kot Γ = 106.5◦. Obe smeri slikata na navadno gori²£no ravnino, tako
da se lahko opazovalni £asi pretvorijo v majhne kotne razdalje med zvezdami v
posami£nem FoV in v velike kotne razdalje med zvezdami v obeh FoV.
Pri merjenju paralakse je potrebno upo²tevati gibanje vseh zvezd. Smer paralak-
ti£nega premika je v danem FoV za vse zvezde prakti£no enak, kar nakazuje, da se z
enim FoV lahko meri samo relativne paralakse. e pa sta pridobljeni meritvi za dve
razli£ni zvezdi, ki ju lo£i velik kot in imata zaradi tega druga£ne vrednosti faktorja
paralakse, se lahko pridobi tudi absolutno paralakso. Z Gaio merimo v smeri pravo-
kotno na os satelita. Iz vseh teh meritev nato lahko re²imo 5-²tevil£no astrometri£no
re²itev za vsak posamezni izvor in dobimo poloºaj zvezde na nebu (rektascenzija,
deklinacija), paralakti£ni kot in lastno gibanje vzdolº ravnine neba (2 komponenti).
Za nekatere izvore ni dobre re²itve in lahko dobimo samo 2-²tevil£no astrometri£no
re²itev za poloºaj zvezde na nebu. Razlog, da ne dobimo dobre re²itve, je lahko, da
so to ve£zvezdni sistemi, ki se ne gibljejo v ravni £rti ampak po krivih tirnicah okrog
skupnega teºi²£a.
Zamislimo si opazovalca, ki je od sonca oddaljen 1AU . Navidezeni premik zvezde
s paralakso p je enak p sin θ in je usmerjen vzdolº smeri od zvezde do Sonca. Kako
Gaia pridobi absolutne paralakse je geometrijsko prikazano na Sliki ??.
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Slika 2.2: Na skici sta prikazani poziciji P in F, na katerih se nahajata dve razli£ni
zvezdi. Prikazana sta dva primera, za dve razli£ni poziciji Sonca. Poleg vseh pozicij
so izpisane vrednosti AL premikov. [13]
Paralaksni premik (AL premik) zvezde na poziciji F, v enemu od FoV, je, glede
na levo skico, enak
pF sin θ sinψ = pF sin ξ sin Γ, (2.2)
kjer je ξ = 45◦ kot med Soncem in rotacijsko osjo Gaie. Hkrati je paralaksni
premik za drugo zvezdo na poziciji P, v drugem FoV, enak 0. Tako je izmerjena
paralaksa na poziciji F odvisna samo os pF . Obratno velja za zvezdo na poziciji P.
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2.3 Druga izdaja podatkov
Kot pove ºe samo ime (Gaia DR2), je to druga izdaja podatkov od za£etka delovanja
Gaia [14]. Opazovanih je bilo ogromno ²tevilo izvorov, za vsakega od njih pa je bilo
izmerjenih ve£ koli£in.
Tabela 2.1: tevilo izvorov za katere so bile izmerjene oz. dolo£ene vrednosti za
zikalne koli£ine.[14]
Izmerjeni podatki tevilo virov
Skupno 1 692 919 135
5-astrometri£na re²itev 1 331 909 727
2-astrometri£na re²itev 361 009 408
Barva G 1 692 919 135
Barva GBP 1 381 964 755
Barva GRP 1 383 551 713
Radialna hitrost vr 7 224 631
Efektivna temperatura Tef 161 497 595
Ekstinkcija AG 87 733 672
Preseºek barve E(GBP −GRP ) 87 733 672
Radij R 76 956 778
Izsev L 76 956 778
Vsi izvori so imeli izmerjeno pozicijo in izvedeno fotometrijo v barvi G. Za veliko
ve£ino objektov je bila izvedena fotometrija v vseh barvah. Veliko manj meritev je
bilo pridobljenih za zikalne lastnosti zvezd (radialne hitrost, efektivna temperatura,
ekstinkcija, preseºek barve, radij, izsev). Bele pritlikavke predstavljalo zelo majhen
del vseh zvezd, procesiranje podatkov pa je zaenkrat optimizirano za zvezde na
glavni veji ali orjakinje. Zaradi tega se teh meritev v nadaljevanju ne uporablja.
Za vse izvore je bil dolo£ena pozicija na zvezdnem nebu. Dolo£ene so v dveh
koordinatnih sistemih, ekvatorialnem (rektanscenzija α in deklanacija δ) in galak-
ti£nem. Galakti£ni sistem postavi na²e Oson£je v koordinatno izhodi²£e in denira
dve koordinati, ki imata podobno vlogo kot kotni koordinati v sferi£nem koordina-
tnem sistemu. Galakti£na dolºina l ima ni£lo proti sredi²£u Galaksije in zavzame
vrednosti v obmo£ju [0, 2π]. Galakti£na ²irina b ima ni£lo na galakti£ni ravnini in
zavzame vrednosti v obmo£ju [−π
2
, π
2
]. Gaia izmeri pozicijo izvora v ekvatorialnem
sistemu, a se jo s primerno transformacijo, vedno lahko pretvori v galakti£ne koor-
dinate. Za izvore, za katere je bila dolo£ena 5-astrometri£na re²itev, imajo dolo£eno
tudi paralakso in z njo tudi razdaljo. S poznavanjem razdalje in smeri poznamo
natan£no pozicijo zvezde v Galaksiji.
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Slika 2.3: Porazdelitev Gaia DR2 izvorov v odvisnosti od galakti£nih koordinat. To
je zvezdna karta z dale£ najve£ izrisanimi zvezdami. [14]
Na sliki se zelo dobro vidne lastnosti na²e okolice in Galaksije. V galakti£ni
ravnini se, pri£akovano, nahaja ve£ina vseh zvezd, vidi se izris medzvezdnih oblakov
in oba Magelanova oblaka (spodaj desno od galakti£ne sredine).
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3.1 Gaia baza podatkov - ADQL
Gaia je opazovala skoraj 1.7 · 109 izvorov na²e Galaksije. Vsak ima svojo edinstveno
oznako in dolo£enih vsaj nekaj parametrov, tako da je ²tevilo podatkov izredno
veliko. Za obdelavo teh podatkov je na razpolago javno dostopno orodje ADQL
(angl. Astronomical Data Query Language). Kot samo ime pove, je to programski
jezik za izbiranje podatkov znotraj Gaia baze podatkov. Dolo£imo lastne kriterije
katerim morajo izmerjeni parametri zvezde ustrezati, da lahko nezaºeljene zvezde
ali podatke izlo£imo.
S pomo£jo jezika ADQL lahko izvedemo poizvedbo (angl. query). Vsaka po-
izvedba se za£ne z ukazom SELECT, ki mu sledijo imena zaºeljenih parametrov
zvezd (npr. parallax, parallax_over_error itd.). To je torej ukaz, ki pove, katere
parametre ho£emo izlu²£iti, £e so na voljo. e ºelimo omejiti ²tevilo rezulatov, po-
tem za ukazom SELECT in pred zaºeljenemi parametri vnesemo ukaz TOP in
ºeljeno ²tevilo rezultatov. S tem se dolo£i maksimalno ²tevilo vrnjenih rezultatov
in ko poizvedba doseºe to ²tevilko, se zaklju£i. Po dolo£itvi zaºeljenih parame-
trov se z obveznim ukazom FROM dolo£i s katero bazo podatkov pregledujemo
(gaiadr1.gaia_source, gaiadr2.gaia_source) oziroma, iz katere baze se bodo £rpali
podatki. Z ukazom WHERE se dolo£i pogoje, ki so lahko odvisni od izmerejenih
parametrov in so lo£eni z operatorjem AND ali OR. V pogojih lahko uporabljamo
osnovne matemati£ne izraze, kot so +,−, ∗, /, <,>,= itd. Po namenu je WHERE
podoben if-stavku v klasi£nih programskih jezikih. V pogojih se lahko prosto upo-
rablja vse vrednosti parametrov zvezde, tudi £e niso bilo izbrani pod ukazom SE-
LECT. e zvezda nima dolo£ene vrednosti parametra, ki je naveden v enemu od
pogojev, ta zvezda ne izpolnjuje pogoja in je izlo£ena. Jezik ADQL podpira ²e ne-
katere druge funkcije, ki pa jih pri izdelave te naloge nisem uporabljal, zato jih tu
ne obravnamo.
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Tabela 3.1: Imena in kratki opisi parametrov v drugi izdaji podatkov Gaia, ki jih
uporabljamo v nadaljevanju te naloge.
Ime Kratek opis Enota
source_id unikatna oznaka zvezde v bazi podatkov
parallax paralaksa zvezde mas
parallax_over_error obratna vrednost relativne napake paralakse
astrometric_n_obs_al ²tevilo opazovanj
astrometric_excess_noise preseºek astrometri£nega ²uma mas
astrometric_excess_noise_sig vpliv astrometri£nega ²uma
phot_x_mean_mag navidezna magnituda zvezde mx (x = G,BP,RP) mag
phot_x_mean_ux povpre£en uks zvezde v izbranem barvnem ltru e-/s
phot_x_mean_ux_over_error obratna vrednost relativne napake uksa zvezde
bp_rp barva GBP −GRP mag
phot_bp_rp_excess_factor BP/RP preseºni faktor
l galakti£na koordinata l ◦
b galakti£na koordinata b ◦
3.2 Izbor belih pritlikavk
3.2.1 Veja belih pritlikavk
Bele pritlikavke najlaºje najdemo s pomo£jo HR-diagrama, saj veje belih pritlikavk
na diagramu ni teºko identicirati, kot je razvidno iz Slike 1.1. Za izris HR-diagrama
potrebujemo absolutno magnitudo zvezde MG v odvisnosti od njene barve GBP −
GRP . Kot je razvidno iz Tabele 3.2 je barva GBP − GRP podana kot bp_rp, za
izra£un absolutne magnitude pa uporabimo zvezo
MG = 5 + 5 log(
p
1000
) +mG, (3.1)
kjer je mG navidezna magnituda zvezde (phot_g_mean_mag) in p paralaksa
(parallax ). Paralaksa je podana v mas, zato tudi faktor 1000, ki pretvori v enoto
as. Glede na Tabelo 2.1 imamo za izra£un absolutne magnitude na voljo pribliºno
1.35·109 izvorov, skoraj toliko pa imamo na voljo tudi zvezd z izmerjeno barvo. Tako
lahko na HR-diagram, £e bi uporabili vse izvore, nari²emo vsaj 1.3 · 109 izvorov.
Za ve£ino zvezd na HR-diagramu pri£akujemo, da se nahajajo na obmo£ju glavne
veje in orjakinj, pod glavno vejo pa pri£akujemo obmo£je belih pritlikavk (Slika 1.1).
e izri²emo HR-diagram za vse izvore, opazimo, da so zvezde razporejene tudi izven
pri£akovanega obmo£ja v HR-diagramu, najve£krat ravno med vejo belih pritlikavk
in glavno vejo zvezd, zaradi £esar veji teºko lo£imo. To je lahko posledica merskih
napak. Gaia nekaj zvezd ni dovoljkrat opazovala, da bi pridobila dobro dolo£ene
vrednosti. Zaradi tega je smiselno uporabiti splo²en pogoj, ki bo izlo£il vse zvezde s
premajhnim ²tevilom astrometri£nih opazovanj. Dolo£imo torej, da je ²tevilo astro-
metri£nih opazovanj zvezde ve£je ali enako 4 (astrometric_n_obs_al >= 4). Ta
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omejitev ne izlo£i skoraj ni£ zvezd, a vseeno izlo£i nekaj izvorov z nezanesljivimi
rezultati.
Da laºje dolo£imo vejo belih pritlikavk, si pomagamo z omejitvijo relativne na-
pake paralakse. To iz Gaia baze podatkov izra£unamo kot obratno vrednost vredno-
sti parallax_over_error. Postavimo zelo ostro omejitev za relativno napako parala-
kse ∆p
p
≤ 0.01, izklju£no za laºjo dolo£itev veje belih pritlikavk in izberemo meritve
potrebne za izris HR-diagama. Na Sliki 3.1 je izrisan 2D histogram tako izbranih
zvezd, na katerem se vidi primerno obliko HR-diagrama. Poleg 2D histograma je na
sliki vidna tudi navidezna £rta, ki lo£i vejo belih pritlikavk in glavno vejo zvezd.
Slika 3.1: 2D histogram absolutne magnitude MG v odvisnosti od barvnega indeksa
GBP − GRP , kjer so vrednosti relativne napake paralakse ∆pp ≤ 0.01, skupaj z na-
videzno £rto, ki lo£i vejo belih pritlikavk in glavno vejo zvezd. Na 2D histogram je
narisanih pribliºno 2.7 · 106 zvezd.
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Navidezna £rta je dolo£ena empiri£no, tako da je £im bolj vzporedna obema
vejama, in da je od obeh vej pribliºno enako oddaljena. Uporabljena je premica, ki
ima ena£bo MG = 3(GBP −GRP )+ 8. e se zvezda nahaja pod to premico (na sliki
nad premico, ker je ordinatna os obrnjena) je to zvezda glavne veja, v obratnem
primeru pa je to verjetno bela pritlikavka. Tako premica predstavlja grobo mejo.
Treba se je zavedati, da je to samo preprosta meja, saj so v tem primeru lahko
izvzete mlade bele pritlikavke in sistemi zvezd, v katerem so zvezde glavne veje in
bele pritlikavke. Premica je naslednji pogoj za identikacijo bele pritlikavke, kar
zapi²emo kot MG ≥ 3(GBP −GRP ) + 8.
Dvojni sistemi zvezde glavne veje in bele pritlikavke se ne nahajajo blizu veje
belih pritlikavk, zato smo ºe s tem korakom izlo£ili vse tak²ne sisteme. Dvojnih
sistemov z dvema belima pritlikavkama s tem postopkom nismo izlo£ili, saj je njihova
skupna magnituda le reda mG ≈ 0.75 ve£ja od osamljene bele pritlikavke. Glede na
HR-diagram, taka razlika sistema ne premakne izven omejenega obmo£ja.
3.2.2 Opazovalne napake
Sedaj, ko imamo pogoj za izlo£itev zvezd glavne veje, je potrebno dolo£iti ²e omejitve
za izlo£itev nezaºeljenih zvezd, ki se nahajajo izven veje belih pritlikavk. Veliko
zvezd se nahaja med vejo belih pritlikavk in glavno vejo zvezd, kjer se niti ne bi
smele nahajati. Tam se nahajajo zaradi slabo izmerjenih koli£in, kar pomeni, da jih
lahko izlo£imo s pomo£jo omejitve napak dolo£enih koli£in.
Najpomembnej²a je omejitev relativne napake paralakse. Za nekatere zvezde je
relativna napaka paralakse izredno visoka, kar bistveno spremeni absolutno magni-
tudo zvezde in s tem njeno pozicijo na HR-diagramu. Kako napaka paralakse vpliva
na absolutno magnitudo je preprosto izpeljivo.
M̃G = 5 + 5 log
(
p+∆p
)
+mG = 5 + 5 log
(
p
(
1 +
∆p
p
))
+mG =
= 5 + 5 log(p) +mG + 5 log
(
1 +
∆p
p
)
=MG +∆MG,
(3.2)
kjer je ∆p absolutna napaka paralakse in ∆MG = 5 log(1+ ∆pp ) absolutna napaka
absolutne magnitude, ki je odvisna od relativne napake paralakse. Z omejitvijo
relativne napake paralakse neposredno omejimo tudi absolutno napako absolutne
magnitude. Pri izbiri omejitve za relativno napako paralkse je potrebno paziti,
da se ne izlo£i preve£ zvezd. Pri omejitvi ∆p
p
≤ 0.2 je ∆MG ≈ 0.4, kar je ²e
sprejemljiva napaka, tako za pozicijo na HR-diagramu kot za ra£unanje nadaljnih
zikalnih koli£in. Ta omejitev je sicer le prva ocena, saj je ustrezno mejo potrebno
dolo£iti empiri£no. Na Sliki 3.2 so izrisani 2D histogrami za razli£ne vrednosti mej
relativne napake paralakse.
42
3.2. Izbor belih pritlikavk
Slika 3.2: 2D histogrami absolutne magnitudeMG v odvisnosti od barvnega indeksa
GBP − GRP za razli£ne vrednosti meje relativne napake paralakse. Opazi se lahko
hitro red£enje zvezd v obmo£ju nad vejo belih pritlikavk.
Iz histogramov je razvidno, da sta v tej fazi prisotni dve razli£ni veji, ki se med
seboj delno prekrivata. Ena od teh vej je veja belih pritlikavk, ki jo ºelimo izlu²£iti.
Druge veje v realnem HR-diagramu ne bi smelo biti, saj je tu zato, ker so v njej
zvezde z napa£no izmerjenimi vrednostmi. Ta veja se nahaja na obmo£ju okoli
0 < GBP − GRP < 4 in je bistveno ve£ja in gostej²a. Zvezde, ki se nahajajo v
tej veji, imajo tudi slab²e dolo£ene koli£ine in jih, zaradi preprostosti, imenujemo
nezaºeljene zvezde.
Iz 2D histogramov je razvidno, da se z niºanjem meje relativne napake paralakse
manj²a tudi ²tevilo zvezd, in to ravno v obmo£ju nezaºeljenih zvezd. Glede na
obliko histograma, je zato najbolj smiselno izbrati mejo ∆p
p
≤ 0.05, kljub temu
pa je potrebno postopati previdno. Mo£no se namre£ zmanj²a tudi ²tevilo zvezd
na obmo£ju belih pritlikavk, kar pomeni, da je izlo£enih tudi mnogo potencialnih
belih pritlikavk. Zaradi tega je potrebno razmisliti tudi o drugih omejitvah. Da
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bi se znebili zvezd, ki na HR-diagramu v takem obsegu ne bi smele biti, lahko
predpostavimo, da so te posledice ²uma ali bliºnje okolice, ki pokvarijo meritev.
Seveda pa so lahko tudi posledica drugih dejavnikov.
Naslednja omejitev za izlo£itev nezaºeljenih zvezd je preseºek astrometri£niga
²uma (astrometric_excess_noise), predstavljen v obliki kota ϵi, kjer je enota mas
(miliarksekunda). Meri razliko med opazovalnimi podatki vira in najbolje prilago-
jenim standardnim astrometri£nim modelom. S tem kriterijem ºelimo izlo£iti tiste
zvezde, za katere se uporabljeni astrometri£ni model ne sklada dobro z opazovanimi
podatki, kar nakazuje, da izmerjene koli£ine niso natan£ne. Lahko torej pri£aku-
jemo, da se bo ²tevilo zvezd med glavno vejo in vejo belih pritlikavk (kjer je o£itno
najve£ napa£no izmerjenih zvezd) dodatno zmanj²alo. Za vsako zvezdo je bila iz
astrometri£nega ²uma dolo£ena brezdimenzijska izmera D (astrometric_excess_no-
ise_sig). Za vrednosti D > 2 je kot ϵi velik in mo£no vpliva na meritve, zato je
smiselno uporabiti kar omejitev D < 2.
Dodatni astrometri£ni ²um je lahko posledica tega, da se zvezda nahaja v zelo
gostem polju, kar povzro£a motnje pri meritvah. V bliºini bele pritlikavke se lahko
nahaja ²e kak²na zvezda (dvojni sistem), vendar pa Gaia obeh zvezd ne razlo£i. V
takih primerih Gaia meri fotocenter, ki se v primeru dvojnega sistema z neenakima
zvezdama premika z orbitalno periodo in tako pokvari meritev paralakse, kar pa smo,
predvidoma, izlo£ili s prvim pogojem, zato takih takih primerov ne pri£akujemo.
Dolo£en je bil tudi BP/RP preseºeni faktor E (phot_bp_rp_excess_factor),
ki primerja vsoto integriranih gostot svetlobnega toka v BP in RP ltru z inte-
grirano gostoto svetlobnega toka v G ltru, torej
∫
IRP+IBP∫
IG
. Preseºek je posle-
dica ozadja, ki vpliva na BP in RP fotometrijo. K BP in RP gostoti svetlobenga
toka lahko prispevajo tudi ostali bliºnji viri, predvsem v obmo£ju visoke gostote
zvezd. Omejitve je potrebno empiri£no dolo£iti, najbolje pa je uporabiti omejitev
E > 1.0 + 0.015
(
GBP − GRP
)2 in E < 1.3 + 0.06(GBP − GRP )2[15]. Upo²tevajo£
novi dve omejitvi lahko ponovno pogledamo, kako se s spreminjanjem meje relativne
napake paralakse spreminja 2D histogram.
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Slika 3.3: 2D histogrami absolutne magnitudeMG v odvisnosti od barvnega indeksa
GBP − GRP za razli£ne vrednosti meje relativne napake paralakse, pri D < 2 in
E > 1.0+0.015
(
GBP −GRP
)2 in E < 1.3+0.06(GBP −GRP )2. Za bolj²o primerjavo
je ohranjena tudi barvna skala iz Slike 3.2.
Z omejitvijo astrometri£nega ²uma in BP/RP preseºnega faktorja je izlo£enih
precej zvezd, predvsem tistih na obmo£ju nad vejo belih pritlikavk. Tako se tudi pri
niºjih mejah relativne napake paralakse pravilna oblika veje belih pritlikavk ºe zelo
dobro vidi. Katera meja relativne napake paralakse je najbolj smiselna ni moºno
natan£no dolo£iti in se jo dolo£i po lastni presoji. elimo izlu²£iti £im ve£je ²tevilo
belih pritlikavk, ki imajo dobro dolo£ene astrometri£ne meritve. e so meritve
natan£ne, potem je tudi verjetnost za obstoj bele pritlikavke ve£ja. Na histogramih
se dobro vidi, da pri vi²jih omejitvah obstane preve£ zvezd na obmo£ju nad vejo belih
pritlikavk, pri niºjih omejitvah pa izlo£i preve£ dejanskih belih pritlikavk. Za laºjo
predstavo, si je dobro ogledati tudi 1D histogram iz perspektive barvnega indeksa
GBP −GRP .
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Slika 3.4: Histogram ²tevila zvezd glede na barvni indeks GBP − GRP , za razli£ne
vrednosti relativne napake paralakse. Dobro se vidi izlo£itev zvezd v intervalu barve
GBP −GRP , kjer se nahajajo nezaºelene zvezde.
Pri zniºanju meje relativne napake paralakse iz ∆p
p
≤ 0.2 na ∆p
p
≤ 0.1 se izlo£i
ve£ kot polovico zvezd, ve£inoma na obmo£ju nad vejo belih pritlikavk. e gledamo
obliko histograma, lahko opazimo padaja£o stopni£asto obliko pri vseh omejitvah
razen pri ∆p
p
≤ 0.2, kar pomeni da ta omejitev prepusti preveliko ²tevilo nezaºeljenih
zvezd. Izkaºe se, da je najbolje izbrati omejitev ∆p
p
≤ 0.1, saj izlo£i veliko zvezd, a
ne toliko kot pri niºjih omejitvah, pri katerih tvegamo ve£je ²tevilo izlo£enih belih
pritlikavk. Problem re²imo z uvedbo dodatne omejitve, ki na nezaºeljene zvezde
vpliva bistveno bolj kot na bele pritlikavke.
Naslednja smiselna omejitev je omejitev napake izseva L. Ker med podatki ni
natan£nega izseva, se je potrebno zadovoljiti z relativno napako gostote svetlob-
nega toka opazovane zvezde I. Teleskop Gaia je gostoto svetlobnega toka meril
s tremi razli£nimi barvnimi ltri (G, RP in BP), kar pomeni, da so na razpolago
tri razli£ne gostote svetlobnega toka za eno zvezdo. Izlo£iti ho£emo zvezde, ki ni-
majo dovolj natan£no izmerjene gostote svetlobenga toka za vse dane barvne ltre.
V bazi podatkov so poleg gostote svetlobnega toka podani tudi parametri phot_-
g_mean_ux_over_error, phot_bp_mean_ux_over_error in phot_rp_mean_-
ux_over_error, ki so obratne vrednosti relativne napake gostote svetlobenga toka
∆Ig,bp,rp
Ig,bp,rp
. Iz gostote svetlobnega toka se izra£una navidezno magnitudo zvezde. Vre-
dnost navidezne magnitude je ºe dolo£ena, vendar zanjo ni podane nobene napake.
Napaka navidezne magnitude ni dolo£ena, ker je porazdelitev napak v prostoru
uksa simetri£na, kar se pretvori v asimetri£no porazdelitev napak v prostoru ma-
gnitud, ki je ni moºno prikazati z eno samo vrednostjo. e nas zanima absolutna na-
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paka navidezne magnitude (za vse ltre) in nam asimetri£nost napake ni pomembna,
se jo da dolo£iti iz relativne napake gostote svelobnega toka.
∆mG =
√(
2.5
ln10
∆I
I
)2
+∆mG0 , (3.3)
kjer je ∆mG0 absolutna napaka referen£ne magnitude v izbranim fotometri£nem
ltru (za vse ltre je ta napaka reda nekajmmag). Za ∆I
I
= 0.2 in ∆mG0 = 0.01mag
je ∆mG ≈ 0.24mag, kar je ²e sprejemljiva velikost napake. Na Sliki 3.5 so izrisani
2D histogrami za razli£ne vrednosti relativne napake gostote svetlobnega toka.
Slika 3.5: 2D histogrami absolutne magnitudeMG v odvisnosti od barvnega indeksa
GBP −GRP za razli£ne vrednosti meje relativne napake gostote svetlobnega toka, pri
∆p
p
≤ 0.1, D < 2 in E > 1.0+ 0.015
(
GBP −GRP
)2 in E < 1.3+ 0.06(GBP −GRP )2.
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Prvi dve omejitvi izlo£ita le majhen del zvezd in ne naredita bistvene razlike.
To je verjetno posledica tega, da imajo zvezde z dobro dolo£eno paralakso, dobro
dolo£eno tudi gostoto svetlobnega toka. Pri najniºji omejitvi je o£itno izlo£enih
preve£ zvezd, enako pa se lahko zgodi tudi pri omejitvi ∆I
I
≤ 0.05. Iz samih 2D
histogramo tako ni najbolje razvidno, katero omejitev je najbolje postaviti. Za laºjo
predstavo je na Sliki 3.6 izrisan 1D histogram iz perspektive barvnega indeksa za
razli£ne vrednosti relativne napake gostote svetlobnega toka.
Slika 3.6: Histogram ²tevila zvezd glede na barvni indeks GBP − GRP , za razli£ne
vrednosti relativne napake gostote svetlobnega toka za vse barve, pri istih omejitvak
kot pri histogramih iz 3.5.
e iz 2D histograma je razvidno, da se z najvi²jo omejitvijo ne izlo£i dovolj
zvezd, medtem ko se z najniºjo izlo£i preve£ zvezd. Torej se je potrebno odlo£iti med
srednjima. Pri obeh so v obmo£ju nad in pod vejo belih pritlikavk nezaºeljene zvezde,
za katere je dokaj neverjetno, da so to osamljene bele pritlikavke. Da z omejitvami
izlo£imo vse neºeljene zvezde, je sicer mogo£e, a so v tem primeru omejitve tako
stroge, da se z njimi izlo£i tudi preve£ belih pritlikavk. Zato je nezaºeljene zvezde
potrebno odstraniti ²e na drug na£in. Na prvi pogled bi bilo najbolj smiselno vzeti
omejitev ∆I
I
≤ 0.1, da s tem pridobimo £im ve£ kanditatov za bele pritlikavke. A
glede na 1D histogram lahko vidimo, da v obmo£ju najve£je zgostitve ni bistvene
razlike katero omejitev vzamemo, bo pa omejitev ∆I
I
≤ 0.05 izlo£ila ve£ nezaºeljenih
zvezd.
Do te to£ke smo postavili zadostno ²tevilo omejitev, da so meritve za neizlo£ene
zvezde dovolj dobre. Zaradi tega lahko predpostavimo, da je pozicija bele pritlikavke
na HR-diagramu dobro dolo£ena. Izbrane omejitve za dolo£itev belih pritlikavk so
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slede£e:
• ²tevilo astrometri£nih opazovanj je vsaj 4,
• MG ≥ 3(GBP −GRP ) + 8,
• D < 2,
• 1.0 + 0.015
(
GBP −GRP
)2
< E < 1.3 + 0.06
(
GBP −GRP
)2,
• ∆p
p
≤ 0.1,
• ∆I
I
≤ 0.05.
Za dani omejitvi paralakse in gostote svetlobnega toka, je glede na ena£bi 3.2 in
3.3 absolutna napaka absolutne magnitude ∆MG ≤ 0.33. To je sprejemljiva absolu-
tna napaka, ki nam vrednosti za nadaljne ra£unanje zikalnih koli£in, ne spremeni
bistveno. S pomo£jo ADQL smo tako izbrali 65461 zvezd, ki ustrezajo danim ome-
jitvam. Seveda so to le kandidati za bele pritlikavke, ni namre£ nujno, da so vsi
izbrani primeri bela pritlikavka. Primeri, ki leºijo izven veje belih pritlikavk, so
sicer lahko dvojni sistemi zvezde glavne veje in bele pritlikavke, variabilne zvezde
itd., vendar, ker vemo, da se tam nahaja obmo£je nezaºeljenih zvezd, to ni precej
verjetno. Ker nas taki primeri niti ne zanimajo, je najbolje uporabiti metodo 'si-
gma clipping', ki odstrani zvezde, ki so na HR-diagramu preve£ oddaljene od veje
belih pritlikavk. Metoda izra£una mediano m in standardno deviacijo σ za dani set
podatkov in izlo£i vse primere, ki so od mediane oddaljeni za ve£ kot aσ, kjer je
a poljubni ve£kratnik. Za primer izlo£itve nezaºeljenih zvezd uporabimo iterativno
metodo, kjer je za£etna oddaljenost 2.5σ.
Slika 3.7: Na levi sliki je porazdelitev belih pritlikavk preden so bile odstranjene od-
ve£ne zvezde, na desni pa porazdelitev belih pritlikavk po postopku 'sigma clipping'.
Po izlo£itvi nezaºeljenih zvezd z metodo 'sigma clipping', je ostalo 63414 kandi-
datov za belo pritlikavko. Seveda je moºno, da smo pri postopku izlo£ili tudi nekaj
dejanskih belih pritlikavk in da je ostalo tudi nekaj primerov, ki niso bele pritlikavke,
a je njihovo ²tevilo zanemarljivo. S tem ko smo po£istili obmo£je nezaºeljenih zvezd,
lahko nadaljujemo na analizo belih pritlikavk.
49
Poglavje 3. Dolo£itev in analiza belih pritlikavk opazovanih s
teleskopom Gaia
3.3 Analiza belih pritlikavk
S postopkom selekcije smo izlu²£ili 63414 kandidatov (zvezd) za belo pritlikavko.
Kot smo povedali ºe v prej²njem poglavju, vsi kandidati niso tudi bele pritlikavke,
kljub temu jih v nadaljni analizi obravnavamo kot osamljene bele pritlikavke.
3.3.1 Razdalja in pozicija
Projekt Gaia je primarno namenjen mapiranju Galaksije, zato je najbolj smiselno
najprej raziskati razdaljo in pozicijo belih pritlikavk. Razdalja d zvezde od na²ega
Oson£ja se s pomo£jo paralakse p izra£una z ena£bo
d =
d0
p
, (3.4)
kjer je d0 = 1pc. Tako lahko za vse bele pritlikavke (ali zvezde) izra£unamo
njihovo razdaljo od na²ega Oson£ja. Za relativno napako razdalje, glede na omejitev
relativne napake paralakse, velja ∆d
d
≤ 1
9
. Na Sliki 3.8 je prikazana porazdelitev
razdalje d.
Slika 3.8: Porazdelitev razdalje belih pritlikavk od na²ega Oson£ja. Najbliºja izbrana
bela pritlikavka je na razdalji d = 4.31pc ≈ 14sv.let, kar je nam najbliºja znana
osamljena bela pritlikavka (van Maaneneva zvezda), v splo²nem pa tretja najbliºja.
Najbolj oddaljena izbrana bela pritlikavka je na razdalji d = 1300pc ≈ 4200sv.let.
Za primerjavo lahko vzamemo velikost Galaksije, ki ima premer D ≈ 100000sv.let,
kar pomeni, da je ta bela pritlikavka ²e vedno v na²i relativni bliºini.
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Porazdelitev razdalje je pri£akovano podobna normalni porazdelitvi zvezd in jo
je moºno dobro pojasniti. Pri najmanj²ih razdaljah je ²tevilo belih pritlikavk pri-
£akovano majhno, saj je razdalja premajhna, da bi lahko ustvarila dovolj veliko
navidezno sfero, v kateri bi se nahajale zvezde. Bolj zanimivo postane z ve£anjem
razdalje, kjer pri d = 175pc pridemo do najve£jega ²tevila zvezd v tem obmo£ju,
zatem pa sledi znaten padec. Z ve£anjem razdalje ve£amo navidezno sfero, zato
se z razdaljo ve£a tudi ²tevilo belih pritlikavk, kar pa velja samo do dolo£ene raz-
dalje, v tem primeru d = 175pc. Pri tej razdalji imajo bele pritlikavke s srednje
veliko absolutno magnitudo ºe prenizko navidezno magnitudo, da bi jo bilo moºno
zaznati, zato se ²tevilo belih pritlikavk od te razdalje zmanj²uje. To potrjuje tudi
2D histogram med absolutno magnitudo in razdaljo, ki pokaºe, da bele pritlikavke
z visoko absolutno magnitudo opazimo samo na majhni razdalji, medtem ko tiste z
niºjo absolutno magnitudo opazimo tudi na ve£jih razdaljah.
Slika 3.9: 2D histogram absolutne magnitude MG in razdalje d belih pritlikavk.
Prikazane so tudi navidezne £rte, ki predstavljajo vrednost navidezne magnitude.
Na 2D histogramu lahko vidimo, da Gaia ni opazovala veliko primerov z navi-
dezno magnitudo mG < 16 ali mG > 20. To razloºi primankljaj belih pritlikavk z
nizkimi absolutnimi magnitudami pri nizkih razdaljah. Vro£e in mlade bele pritli-
kavke tako opazimo ²ele pri vi²jih razdaljah. Zaradi velikosti napake in postavljenih
omejitev, se z razdaljo manj²a ²tevilo belih pritlikavk.
Poleg paralakse imamo na voljo tudi pozicije zvezd. Za laºjo analizo in pred-
stavo uporabimo galakti£ni koordinatni sistem. S tem, ko poznamo pozicije belih
pritlikavk, lahko pogledamo njihovo porazdelitev v okolici. Za primerjavo je izrisana
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tudi porazdelitev zvezd glavne veje, z istimi omejitvami, ki so bile dolo£ene za bele
pritlikavke.
Slika 3.10: Gornji del slike prikazuje porazdelitev belih pritlikavk glede na njihovo
galakti£no dolºino l in galakti£no ²irino b, spodnji pa porazdelitev zvezd glavne veje.
Teh je pribliºno 6.2 · 107, kar je za faktor 103 ve£je od ²tevila belih pritlikavk. Pri
porazdelitvi zvezd so dobro vidni tudi obrisi medzvezdnih oblakov.
Oblika porazdelitve belih pritlikavk, glede na galakti£ne koordinate, je na prvi
pogled skorajda enakomerna, kar je sicer mogo£e, a verjetno ne predstavlja realnega
stanja. To lahko sklepamo iz porazdelitve za zvezde glavne veje, ki ima o£itno zgo-
stitev v ravnini okoli b = 0. Pozicija belih pritlikavk (predvsem mladih) je pogojena
s pozicijo njihovih predhodnih zvezd, za katere je pri£akovati, da so imele podobno
porazdelitev kot danes. Zaradi tega bi pri£akovali, da ima porazdelitev belih pritli-
kavk bolj speci£no obliko, podobno obliki porazdelitve zvezd. Ve£ina zvezd, ki smo
jih dobili z istimi omejitvami, kot smo jih uporabili za bele pritlikavke, so tipi£no
precej dlje od belih pritlikavk. Zato se pri porazdelitivi zvezd vidi struktura gala-
ksije. Tako vemo, da je pridobljeno ²tevilo belih pritlikavk premajhno, da bi lahko
pri²li do bolj izrazite porazdelitve. Za bolj²i pregled neba je na Sliki 3.11 prikazana
porazdelitev belih pritlikavk za razli£na obmo£ja razdalje.
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Slika 3.11: Razporeditev belih pritlikavk na no£nem nebu, glede na razli£ne obmo£ja
razdalje. Pri manj²ih razdaljah se vidi enakomerna porazdelitev belih pritlikavk, pri
ve£jih razdaljah pa se opazi tvorjenje dveh zgo²£enih obmo£ij.
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Iz Slike 3.11 je razvidno, da ima razdalja bistven vpliv na porazdelitev belih
pritlikavk. Pri manj²ih razdaljah, kjer ni velikega ²tevila belih pritlikavk, in nizkih
galakti£nih koordinatah ni opaziti pomanjkanja, se pa to dobro vidi pri naslednjih
porazdelitvah, kjer se praznina na sredini vztrajno ve£a. To je posledica tega, da se
z razdaljo ve£a tudi moºnost motenja svetlobe. Bele pritlikavke na nekoliko ve£jih
razdaljah (> 200pc) so videti relativno temne in objekte s temnimi navideznimi
magnitudami teºko dobro merimo, £e so v smeri proti galakti£nemu centru, kjer je
ogromno bolj oddaljenih mote£ih zvezd. Zaradi tega pride do nastanka praznine v
smeri proti galakti£nemu centru, za bele pritlikavke na ve£jih razdaljah. Za obi£ajne
zvezde na teh razdaljah te praznine ne bo, ker so te zvezde precej svetlej²e in jih
laºje merimo. Pogledamo si lahko ²e porazdelitev po prostorskih koordinatah x, y in
z, pri katerih upo²tevamo tudi razdaljo. Transformacija za pretvorbo iz galakti£nih
koordinat v kartezi£ne je
x = d cos b cos l,
y = d cos b sin l,
z = d sin b.
Slika 3.12: Leva stran slike prikazuje porazdelitev belih pritlikavk v x − y in x − z
ravnini, desna stran slike pa porazdelitev zvezd v istih ravninah (y − z ravnina
prikazuje podobno porazdelitev kot x− z ravnina).
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Prostorska porazdelitev belih pritlikavk je podobna porazdelitvi zvezd. V x− y
ravnini vidimo kroºno simetri£no porazdelitev. V sredi²£u, torej v na²i okolici, je
Gaia zaznala najve£ belih pritlikavk in zvezd, njihovo ²tevilo pa se zatem z razdaljo
vztrajno manj²a. Zanimivej²a je porazdelitev v x − z ravnini (ali y − z), kjer med
porazdelitvama belih pritlikavk in zvezd opazimo manj²o razliko. Porazdelitev zvezd
pokaºe najve£jo zgostitev v sredi²£u, ki se nato oºa in razpotegne tudi do vi²jih z.
V sredi²£u porazdelitve belih pritlikavk ni najve£je zgostitve, opazimo pa razpote-
gnjene £rte vzdolº z, kot pri porazdelitvi zvezd. Obstaja ve£ dejavnikov, ki lahko
prepre£ijo detekcijo bele pritlikavke v sredi²£u. V smeri nizkih galakti£nih koordinat
(in s tem koordinate z) se nahaja sredi²£e galaksije, kjer je velika zgostitev zvezd.
Zaradi veliko zgostitve zvezd je tudi ve£ja verjetnost, da pride do napake merjenja
ali identikacije zvezde. Zaradi tega je v tem obmo£ju teleskop Gaia izlo£il tudi ve-
liko izmerjenih zvezd. Tiste, ki pa niso bile izlo£ene, imajo lahko vpra²ljive meritve
in so bile odstranjene v procesu izlo£anja. e ena od moºnosti so medzvezdni oblaki
(Slika 3.10). Ti lahko, zaradi ekstinkcije, prepre£ijo, da svetloba bele pritlikavke
pride do nas. Brez razlike v sredi²£u, sta si porazdelitvi zelo podobni. Glede na
dane porazdelitve, so bele pritlikavke normalno porazdeljene in ni opaziti nobenih
nenavadnih obmo£ij, kjer bi bil vi²ek ali primankljaj belih pritlikavk.
3.3.2 Ekstinkcija
Med Soncem in zvezdami se lahko nahajajo medzvezdni oblaki, zaradi katerih pride
do ekstinkcije svetlobe. Zato je svetloba zvezd, ki pride do nas, ²ibkej²a, kakor je v
resnici, kar pomeni, da so nekatere pridobljene magnitude belih pritlikavk napa£ne in
jih je potrebno popraviti. Velikost ekstinkcije je odvisna od pozicije zvezde. V Gaia
bazi podatkov so za zvezde dolo£ene tudi ocene ekstinkcije, vendar ne za vse zvezde
oziroma bele pritlikavke. Ocene tudi niso nujno natan£ne, zato bomo ekstinkcijo
pridobili na drug na£in.
Pozicije medzvezdnih oblakov na no£nem nebu so poznane ºe dolgo £asa, zato
si bomo pomagali z najsodobnej²im zemljevidom medzvezdnih oblakov [16] [17].
Iz galakti£nih koordinat in oddaljenosti bele pritlikavke pridobimo ekstinkcijo A0.
Vrednosti A0 so podane za ekstinkcijo svetlobe pri valovni dolºini λ = 550nm, zaradi
£esar jih je potrebno transformirati v ekstinkcije Ai (i = G,BP,RP ) [18].
Ai =kiA0, ki = a1 + a2X + a3X
2 + a4X
3 + a5A0 + a6A
2
0 + a7XA0, (3.5)
kjer je X lahko temperatura T = Tef
5040
ali barvni indeks, v na²em primeru
GBP − GRP . Parametri ai so razli£ni za vsak razli£en koecient ekstinkcije. Za
ltre uporabljeni v Gaia so vrednosti parametrov ai ºe izra£unane [15] in so podane
v Tabeli 3.2.
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Tabela 3.2: Vrednost parametrov aj za razli£ne koeciente ekstinkcije. Koecienti
so bili prilagojeni in empiri£no dolo£eni za rde£e podorjakinje, a se njihove vrednosti
za bele pritlikavke ne bi smele bistveno razlikovati. [15]
a1 a2 a3 a4 a5 a6 a7
kG 0.9761 −0.1704 0.0086 0.0011 −0.0438 0.0013 0.0099
kBP 1.1517 −0.0871 −0.0333 0.0173 −0.0230 0.0006 0.0043
kRP 0.6104 −0.0170 −0.0026 −0.0017 −0.0078 0.00005 0.0006
Za bele pritlikavke imamo na voljo barvo GBP −GRP , kar uporabimo za izra£un
koecientov ekstinkcije in zatem tudi same ekstinkcije za vse 3 barvne ltre. Da
dobimo pravo vrednost magnitud (navidezne ali absolutne) belih pritlikavk, je od
izmerjene magnitude potrebno od²teti ekstinkcijo v izbranem barvnem ltru.
mi = miopa − Ai, (3.6)
kjer je mi dejanska navidezna magnituda zvezde in miopa izmerjena navidezna
magnituda. Ista ena£ba velja za popravek absolutne magnitude. Na Sliki 3.13 so,
za pripadajo£e bele pritlikavke, ozna£ene vrednosti ekstinkcije AG.
Slika 3.13: Vrednosti ekstinkcije AG za vse dane bele pritlikavke, glede na galakti£ne
koordinate. Podobne vrednosti in porazdelitev so tudi za ekstinkciji ABP in ARP .
Lepo se vidi, da imajo bele pritlikavke s podobnimi galakti£nimi koordinatami
podobno velike tudi ekstinkcije. Ve£ina pridobljenih belih pritlikavk ima skoraj ne-
spremenjene magnitude, predvsem tiste pri visokih b, kjer vemo, da ni prisotnih
medzvezdnih oblakov. Na Sliki 3.14 sta prikazana histograma za popravljene vre-
dnosti absolutne magnitude MG in barve GBP −GRP .
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Slika 3.14: Na levi je prikazan histogram za absolutno magnitudoMG, kjer so z rde£o
barvo ozna£ene vi²ine stolpcev nepopravljenih absolutnih magnitud, s £rno barvo pa
magnitude, kjer upo²tevamo ekstinkcijo. Na desni strani je prikazan histogram za
barvo GBP − GRP , kjer imata rde£a in £rna barva isto vlogo kot pri histogramu
absolutne magnitude.
Na obeh histogramih se dobro vidi, kako ekstinkcija vpliva na posamezno po-
razdelitev, £eprav sama sprememba niti ni tako velika. Kljub temu je za dolo£itev
in izra£un zikalnih koli£in posameznih belih pritlikavk ekstincijo potrebno upo²te-
vati. Na Sliki 3.15 in 3.16 si lahko ogledamo porazdelitev absolutne magnitude MG
in barve GBP −GRP vseh belih pritlikavk s popravljenimi vrednostmi magnitud.
Slika 3.15: Porazdelitev belih pritlikavk glede na galakti£ne koordinate, kjer razli£ne
barve predstavljajo razli£ne vrednosti absolutne magnitude.
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Slika 3.16: Porazdelitev belih pritlikavk glede na galakti£ne koordinate, kjer razli£ne
barve predstavljajo razli£ne vrednosti barve belih pritlikavk.
Porazdelitev absolutne magnitude izgleda naklju£na in relativno enakomerno po-
razdeljena, podobno pa velja tudi za samo barvo.
3.3.3 Izsev in efektivna temperatura
Z dosedanjim delom smo uspel popraviti magnitude vseh izbranih belih pitlikavk
in se lahko osredoto£imo na izra£un njihovih zikalnih lastnosti. Splo²na povezava
med absolutno magnitudo M in izsevom L je
M1 −M2 = −2.5 log
L1
L2
, (3.7)
kjer sta M1 in M2 absolutni magnitudi zvezd, dolo£eni v istem ltru, in L1 in
L2 pripadajo£a izseva. e poznamo absolutni magnitudi obeh zvezd in izsev ene od
njiju, lahko iz povezave 3.7 izra£unamo izsev druge zvezde. Za eno od zvezd bomo
izkoristili kar na²e Sonce, saj njegov izsev L⊙ dobro poznamo in ga uporabljamo
tudi kot mersko enoto za izseve ostalih zvezd. Poznamo tudi absolutno magnitudo
Sonca MG⊙ = 4.67mag [19]. Za izsev L bele pritlikavke tako velja ena£ba
L = 100.4(MG−MG⊙ )L⊙. (3.8)
Pri na²i obravnavi smo naredili poenostavitev, ko absolutno magnitudo izmerjeno
v G pasu ena£imo z bolometri£no magnitudo. Torej zanemarimo vpliv bolometri£ne
korekcije, ki povezuje obe koli£ini. Ker G pas pokriva celotno vidno svetlobo in
bliºnjo infrerde£e obmo£je, torej obmo£je, v katerem bele pritlikavke sevajo veliko
ve£ino svetlobe, je taka poenostavitev dopustna. Zavedati pa se moramo, da s
tem podcenjujemo izsev zelo vro£ih objektov, ki sevajo znaten deleº ultravijoli£ne
svetlobe, ki je G pas ne zajema.
Histogram porazdelitve izseva zaradi logaritemske narave niti ni smiselen. Ker
je absolutna magnituda odvisna od samega izseva, ima izsev podobno porazdelitev
kot absolutna magnituda na Sliki 3.14.
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Efektivno temperaturo bele pritlikavke Tef lahko dobimo iz njene barve GBP −
GRP , na ºalost pa to ni tako preprosto kot izra£un izseva. Zveza med barvo in
efektivno temperaturo ni analiti£na, ampak jo je potrebno dolo£iti numeri£no ali
empiri£no. Zveza mora biti omejena samo na bele pritlikavke in na barvo upora-
bljeno v Gajinih ltrih. Izra£un in model, ki to zvezo dolo£i numeri£no[20], je ºe
narejen. Model upo²teva ve£ razli£nih moºnih tipov belih pritlikavk (vodikove, he-
lijeve, me²ane), pri razli£nih masah, starosti in gravitacijskih pospe²kih. V istem
modelu so bile izra£unane tudi pripadajo£e vrednosti absolutne magnitude, tako da
te vrednosti lahko podamo tudi v obliki HR-diagrama.
Slika 3.17: Na levi je graf barve GBP − GRP , za razli£ne tipe belih pritlikavk, v
odvisnosti od efektivne temperature Tef [20]. HR-diagram na desni, pa prikazuje
vejo belih pritlikavk skupaj z numeri£no izra£unanimi absolutnimi magnitudami.
Pri tem modelu opazimo, da so vrednosti visokih efektivnih temperatur blizu in
da se lo£ijo ²ele pri Tef ≈ 6000K, ko so bele pritlikavke ºe dokaj hladne. Pri vodiko-
vih in me²anih belih pritlikavkah pride pri tej efektivni temperaturi do obrata, ko se
z manj²anjem temperature manj²a tudi barvni indeks. Pri helijevih belih pritlikav-
kah do tega obrata ne pride in ohlajanje se nadaljuje proti rde£im barvam. Glede na
pridobljeno vejo belih pritlikavk, pri vi²jih barvah obrata ni opaziti (take primere
smo morda celo izlo£ili). Hladne vodikove in me²ane bele pritlikavke imajo tudi
niºjo absolutno magnitudo, zato je razumljivo, da jih Gaia ni opazila. Lahko torej
pri£akujemo, da je med opazovanimi hladnimi belimi pritlikavkami najve£ helijevih.
Kak²nega tipa so bele pritlikavke v ostalih obmo£ij, brez posameznih spektrov, ne
moremo trditi z gotovostjo in se s tem tudi ne bomo obremenjevali. Vaºno pa je,
da so vrednosti barve in efektivne temperature pribliºno enake vse do Tef ≈ 6000K,
kjer se pri£ne obmo£je hladnih belih pritlikavk. Zato za zvezo med efektivno tem-
peraturo Tef in barvo GBP −GRP izberemo eno od danih £rt in interpoliramo njene
vrednosti. Po potrebi te vrednosti tudi ekstrapoliramo. Ker nas zanima tudi tem-
peratura najhladnej²ih belih pritlikavk, je smiselno izbrati helijevo £rto.
Ker sedaj poznamo izsev L in efektivno temperaturo Tef belih pritlikavk, si lahko
²e enkrat ogledamo HR-diagram, tokrat, za bolj²o predstavo, tudi s skalo izseva in
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efektivne temperature.
Slika 3.18: HR-diagram veje belih pritlikavk. Na desni strani je izraºen izsev v
enotah izseva Sonca L⊙, na zgornji strani pa ²e temperatura v enotah kelvina K.
Za laºje od£itavanje vrednosti izseva in temperature, je narisana tudi mreºa.
3.3.4 Radij in masa
e imamo na voljo izsev L in efektivno temperaturo Tef zvezde, lahko izra£unamo
tudi njen radij R. Enako velja tudi za bele pritlikavke. Zvezo za izra£un radija
dobimo iz osnovnega izreka o izsevu
L = 4πR2I = 4πR2σT 4ef , (3.9)
kjer je σ ²tefanova konstanta. Iz te ena£be se dobro vidi tudi odvisnost izseva
od efektivne temperature pri konstantnem radiju. Sedaj izrazimo radij
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R = (4πσ)−1/2
L1/2
T 2ef
. (3.10)
Ta ena£ba da natan£no vrednost radija le pri dobro dolo£enem izsevu in efektivni
temperaturi. V na²em primeru je relativno dobro dolo£en le izsev belih pritlikavk,
za efektivno temperaturo pa imamo le oceno, tako da za izra£unane radije ne smemo
pri£akovati najbolj to£nih rezultatov.
Slika 3.19: Na levi je prikazan histogram pridobljenih radijev belih pritlikavk, na
desni pa HR-diagram z barvno skalo, kjer barva predstavlja vrednost radija.
Na histogramu opazimo podbno porazdelitev, kot jo lahko opazimo pri poraz-
deltvi absolutne magnitude ali barve. Dobro se vidi tudi mo£an padec pri nizkih
vrednostih R (torej bele pritlikavke z visoko maso), kar je tudi pri£akovano. Na HR-
diagramu se dobro vidi, kje se nahajajo bele pritlikavke z dolo£enim radijem. Zaradi
narave ena£be 3.10 je tak²no obna²anje tudi pri£akovano, saj je neposredno odvisno
od izseva in efektivne temperature, kar pomeni, da se na HR-diagramu pojavijo iz-
ohore, ki kaºejo isti radij oz. volumen. Lahko tudi re£emo, da te £rte predstavljajo
evolucijski potek bele pritlikavke. Kot ºe vemo, se bela pritlikavka po£asi ohlaja.
Pri tem se njen radij ohranja in je konstanten, torej bi se morala na HR-diagramu
premikati po liniji konstantega radija. O starosti belih pritlikavk bomo ²e govorili.
Pokazali smo, da bi porazdelitev radija belih pritlikavk na no£nem nebu morala
biti podobna porazdelitvi absolutne magnitude in barve (Slika 3.15 in Slika 3.16),
kar potrjuje tudi Slika 3.20.
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Slika 3.20: Porazdelitev belih pritlikavk glede na galakti£ne koordinate, kjer razli£ne
barve predstavljajo razli£ne vrednosti radija R belih pritlikavk.
Izpeljali smo zvezo med maso in radijem bele pritlikavke, ki je zapisana kot
Ena£ba 1.19. Tako bi v primeru, ko poznamo radij bele pritlikavke, lahko dolo£ili
tudi njeno maso. To seveda velja le ob predpostavkah, ki smo jih dolo£ili pri izpeljave
te zveze. V splo²nem, mase bele pritlikavke ne moremo dolo£iti samo iz njenega
radija. Upo²tevati je potrebno tudi ostale zikalne lastnosti, predvsem njen kemi£ni
sestav. Kljub temu bomo za osnovno oceno mase uporabili prav to zvezo, saj je
dale£ najbolj preprosta.
Slika 3.21: Na levi je prikazan histogram pridobljenih mas belih pritlikavkpritlikavk,
na desni pa HR-diagram z barvno skalo, kjer barve predstavljajo razli£ne vrednosti
mas.
Na histograma opazimo skok ²tevila belih pritlikavk pri masah blizu Chandra-
shekarjeve limite, kar, £e primerjamo s histogramom radija, verjetno ne predstavlja
realnega stanja. Na to kaºe tudi HR-diagram, kjer se podobno kot pri radiju, vidi
obmo£ja s podobno maso. Sode£ po HR-diagramu, imajo vse bele pritlikavke z vi-
soko temperaturo tudi veliko maso, hladnej²e, kjer je sicer raznolikost v masah ve£ja,
pa je njihova masa manj²a. Vse to nakazuje, da uporabljena zveza ni zadovoljiva in
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da je potrebno upo²tevati tudi ostale dejavnike. V na²em primeru, lahko pove£anje
²tevila belih pritlikavk razloºimo s pomo£jo Slike 1.2. V obmo£ju Chandrashekar-
jeve mase se vidi mo£an padec radija, kar pomeni, da je v tem enako obseºnem
obmo£ju mase, moºnih najve£ radijev. Poleg tega imajo bele pritlikavke, za katere
smo ocenili, da imajo veliko maso, tudi zelo visoke efektivne temperature. Ker je
temperatura ocenjena preko barvnega indeksa, ki primerja magnitudi v modri (BP)
in rde£i (RP) svetlobi, je o£itno, da je ocena temperature zelo vro£ih belih pritlikavk,
ki ve£ino svetlobe sevajo v ultravijoli£nem, zelo problemati£na. Kot smo omenili ºe
zgoraj, je problemati£na tudi ocena njihovega izseva, saj pri obravnavi nismo upo-
²tevali bolometri£ne korekcije. Lahko zaklju£imo, da je na Sliki 3.21 smiselna izjava,
da imajo bele pritlikavke najpogosteje maso blizu 0,8 mase Sonca, medtem ko bi
moral biti deleº masivnih belih pritlikavk precej manj²i.
O£itno je, da bi za bolj²o oceno mase bele pritlikavke potrebovali ²e njene ostale
lastnosti. Te bi lahko dobili s pomo£jo spektroskopije, ki pa v okviru projekta Gaia
ni bila tako obseºno izpeljana. Torej iz danega modela lahko dobimo le grobo oceno
mase za bele pritlikavke.
3.3.5 Starost
Zaradi same narave bele pritlikavke je moºno dolo£iti tudi njihovo starost τ , kar smo
zapisali v obliki ena£be 1.51. Kot re£eno, sama ena£ba ni to£na, a je za mlade bele
pritlikavke dovolj nata£na, da jo lahko uporabimo. Poleg izseva L in mase M bele
pritlikavke, ki ju ºe imamo, za izra£un starosti potrebujemo ²e speci£no toploto
cv in brezdimenzijsko povpre£no masno ²tevilo na delec µ, za katere pa podatkov
nimamo. Uporabimo vrednosti za CO bele pritlikavke, kjer sta masna deleºa za kisik
in ogljik blizu 0.5. Za izra£un cv uporabimo ena£bo 1.45, kjer je Ai = 12. Povpre£no
masno ²tevilo na delec izra£unamo preko 1.25 in je µ = 1.75.
Slika 3.22: Na levi je prikazan histogram pridobljenih starosti belih pritlikavkpritli-
kavk, na desni pa HR-diagram z barvno skalo, kjer vsaka barva predstavlja svojo
starost. Zaradi visokih vrednosti so te bile logaritmirane za laºjo primerjavo.
Starost belih pritlikavk je pri£akovno velika. Najmlaj²a bela pritlikavka ima
starost τ ≈ 107let, najstarej²a pa τ ≈ 5 · 109let, kar je malo ve£ kot starost Sonca
τ ≈ 4 ·109let, vendar ²e vedno precej manj kot starost vesolja, ki je τv = 13.8 ·109let.
Ne smemo pozabiti, da uporabljena ena£ba za starej²e bele pritlikavke (£eprav se jih
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tako laºje identicira) ne drºi dobro.Sama porazdelitev starosti pove, da se najve£
zaznanih belih pritlikavk nahaja pri starosti τ ≈ 4 · 108let, kar pomeni, da je ve£ina
relativno mladih. Pri teh kristalizacija jedra ²e ni potekala, zato bi, ob bolje dolo£eni
masi, lahko dobili tudi precej dobro oceno starosti.
Tako kot pri radiju in masi, na HR-diagramu vidimo podro£ja, kjer se nahajajo
podobne starosti. Dobro vidimo tudi potek evolucije bele pritlikavke in da se starej²e
bele pritlikavke res nahajajo proti koncu veje belih pritlikavk, kar prikazuje graf na
Sliki 1.4. Dobljene starosti belih pritlikavk nam dajo tudi ob£utek o starosti na²e
Galaksije in njenemu celotnemu razvoju.
Za konec si oglejmo ²e porazdelitev starosti belih pritlikavk glede na galakti£ne
koordinate.
Slika 3.23: Porazdelitev belih pritlikavk glede na galakti£ne koordinate, kjer barve
predstavljajo razli£ne vrednosti starosti τ .
Na sliki ne opazimo posebnih obmo£ij starej²ih belih pritlikavk, kar kaºe na to,
da se je Galaksija razvijala relativno enakomerno po celotnem prostoru (kjer pa je
na² vzorec precej lokalen). Lahko pa opazimo medle pasove, predvsem pri vi²jih
galakti£nih ²irinah b, z rahlo prevlado barv starej²ih belih pritlikavk, kjer lahko pri-
£akujemo starej²e predele Galaksije. Te medli pasovi so sicer lahko posledica na£ina
skeniranja Gaie, ki nekatera obmo£ja opazuje ve£ £asa, zato se na teh predelih opazi
zgostitev belih pritlikavk. Na zgo²£enih obmo£ij zato vidimo ve£ belih pritlikavk in
s tem tudi ve£ starej²ih belih pritlikavk.
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Zaklju£ek
Teleskop Gaia je opazoval in katalogiziral skoraj 1.7 · 109 izvorov, kar je najve£ji
katalog opazovanih izvorov, ki pa se bo z tretjo izdajo podatkov le ²e pove£al. Iz
tega kataloga sem preko omejitev napak, ²uma in ostalih metod uspel izlu²£ti 63414
kandidatov za bele pritlikavke, kar je do danes najve£ji nabor belih pritlikavk in je le
0.004% vseh opazovanih zvezd. To seveda ni dejansko razmerje med ²tevilom belih
pritlikavk in ostalimi zvezdami, saj so bele pritlikavke veliko temnej²e in jih je zato
teºje zaznati. Bolj²o primerjavo dobimo, £e za zvezde zahtevamo enake omejitve, ki
smo jih dolo£ili za izbor belih pritlikavk in le razdalje d = 150pc, kjer ²tevilo belih
pritlikavk ²e ne upada.
Glavni cilj naloge je bil pridobiti £im ve£je ²tevilo belih pritlikavk, za katere lahko
z veliko verjetnostjo trdimo, da dejansko so bele pritlikavke. To je razlog, zakaj sem
bil pri izbiri kanditatov za bele pritlikavke relativno strog. Osredoto£il sem se le na
tiste bele pritlikavke, ki so na veji belih pritlikavk ali vsaj blizu nje. S tem sem izlo£il
bele pritlikavke v dvojnih sistemih s spremljevalno zvezdo in v planetarnih meglicah.
Uspe²no sem se znebil zvezd glavne veje, kar je preko HR-diagrama dokaj preprosto.
Ve£ji izziv je bilo izlo£anje preko omejitev napak. Potrebno je bilo postaviti mejo,
ki lo£i med dobro in slabo meritvijo. eprav je bil pri tem izlo£il kak²en zaºeljeni
vir, je bilo v zameno nezaºeljenih izlo£enih mnogo ve£. Zaradi ogromnega ²tevila
podatkov in empiri£nega dolo£anja omejitev, je bilo izbiranje kandidatov za bele
pritlikavke dolgotrajno in obseºno delo, ki pa je, po mojem mnenju, prineselo dobre
rezultate.
Gaia je za veliko virov uspela dolo£iti lepo ²tevilo parametrov, ki se jih preko
ra£unov, da spremeniti v uporabne informacije. Tako sem samo iz paralakse, pozi-
cije in magnitud (ponekod tudi s pomo£jo zunanjih virov), za vsako belo pritlikavko
uspel dolo£iti: razdaljo, absolutno magnitudo, ekstinkcijo, izsev, efektivno tempe-
raturo, radij, maso, starost. Kar se ti£e same pozicije belih pritlikavk (razdalje,
koordinate), so te dobro dolo£ene ºe samo zaradi omejitve, ki sem jo postavil na za-
£etku. Zaradi dobro dolo£ene paralakse in navidezne magnitude je dobro dolo£ena
tudi opazovana absolutna magnituda. Na ºalost se dobra nata£nost pri teh koli£inah
kon£a. Za ekstinkcijo sem sicer pridobil dobre vrednosti, a sem zaradi pretvorbe iz
B,V barvnih ltrov v Gaiine ltre (ki ni bila izpeljana za bele pritlikavke), zago-
tovo izgubil nekaj natan£nosti. K sre£i popravki niso bili veliki, zaradi £esar ni bilo
bistvenih sprememb. Tako je dejanska absolutna magnituda (z njo tudi izsev) in
barva ²e zmeraj dobro dolo£ena. Za dolo£itev ostalih koli£in, sem bil precej odvisen
od zikalnih modelov. Zaradi pomankanja podatkov sem za izra£une moral pred-
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postaviti, da se vse bele pritlikavke med seboj razlikujejo le v masi (radij) in izsevu
(efektivna temperatura). Tako sem zanemaril kemijsko kompozicijo notrajnosti in
atmosfere bele pritlikavke. Ravno zaradi tega so pridobljene efektivne temperature,
radiji, mase in starosti le okvirne ocene. Tudi parametri zelo vro£ih oziroma modrih
belih pritlikavk so relativno slabo dolo£eni, saj te zvezde ve£ino svetlobe sevajo v
ultravijoli£nem delu spektra, ki ga Gaia ne opazuje. Kljub temu, so pridobljene vre-
dnosti ²e zmeraj realne in predstavljajo neko osnovno stanje. Zaradi velikega ²tevila
pridobljenih koli£in sem lahko naredil tudi statisti£no analizo. Vsi histogrami in
porazdelitve po nebu nam govorijo o razvoju na²e Galaksije, tako v preteklosti kot
tudi sedanjosti.
Kot re£eno Gaia ²e zmeraj opazuje in bo opazovala ²e nekaj let. Na£rtujejo, da
bo tretji sveºenj podatkov izdan v drugi polovici 2021. Do takrat bo opazovanih
²e ve£ virov, prav tako pa bodo obstoje£e meritve, zaradi ve£kratnih opazovanj, ²e
bolje dolo£ene. Zaradi tega je smiselno pri£akovati, da bo ²tevilo belih pritlikavk ²e
bolj naraslo.
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Dodatek A
Lame-Emdenova ena£ba
Zaradi elektronsko degenerirane snovi in Paulijevega izklju£itvenega na£ela ima bela
pritlikavka zgornjo mejo za maso, ki jo je moºno dolo£iti. Degenerirani elektroni v
beli pritlikavki tvorijo Fermijev plin. Za njih velja posebna zvezda med tlakom v
beli pritlikavki in njeno gostoto.
Pe(r) = KNRρ(r)
5
3 , KNR =
h2
20mem
5/3
u µ
5/3
e
(
3
π
)2/3
, (A.1)
kjer je r radij zvezde, Pe(r) tlak degeneriranih elektronov, ρ(r) gostota bele
pritlikavke, h planckova konstanta, me masa elektrona, mu atomska enota mase in
µe povpre£na teºa molekule na prosti elektron. Bele pritlikavke so v hidrostati£nem
ravnovesju in za njih veljata hidrostati£na in masna kontinuitetna ena£ba
dP (r)
dr
= −Gm(r)
r
, (A.2)
dm(r)
dr
= 4πGρ(r), (A.3)
kjer je G gravitacijska konstanta in m(r) masa zvezde. Ker imamo podano
relacijo med tlakom in gostoto, najprej izlo£imo maso. Hidrostati£no ena£bo delimo
z gostoto, odvajamo celoten izraz po r in uporabimo masno kontinuitetno ena£bo.
d
dr
(
1
ρ(r)
dP (r)
dr
)
=
2Gm(r)
r3
− G
r2
dm(r)
r
= − 2
ρ(r)r
dP (r)
dr
− 4πGρ(r). (A.4)
Ena£bo lahko preuredimo v bolj splo²no obliko
d
dr
(
r2
ρ(r)
dP (r)
dr
)
= −4πGr2ρ(r). (A.5)
Relacijo met tlakom in gostoto splo²no zapi²emo kot P = Kρ1+
1
n , kjer je n
politropni indeks. Ena£bo A.5 tako preoblikujemo v
1
r2ρ(r)
d
dr
(
r2ρ(r)
1
n
−1dρ(r)
dr
)
=
4πG
K
n
n+ 1
, (A.6)
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kjer so robni pogoji ρ(0) = ρc in
(dρ(r)
dr
)
r=0
= 0, kjer je ρc sredi²£na gostota. To
je znano kot Lane-Emdemova ena£ba, ki je numeri£no re²ljiva za vse n (za nekatere
n tudi analiti£no). Ponavadi se opravi ²e substituciji
ρ = ρcω
n, r = αz, α =
(
n+ 1
4πG
Kρ
1
n
−1
c
) 1
2
, (A.7)
da dobimo
1
z2
d
dz
(
z2
dω
dz
)
+ ωn = 0. (A.8)
Za primer nerelativisti£ne bele pritlikavke, vidno v ena£bi A.1, je politropni
indeks n = 3
2
in K = KNR, kar da re²itev
R =
(
5KNR
8πG
) 1
2
ρ
− 1
6
c z3/2 (A.9)
M =
(
5KNR
8πG
) 3
2
ρ
1
2
c 4πΘ3/2, (A.10)
kjer je z3/2 prva ni£a funkcije ω in Θ3/2 =
(
z dω
dz
)
z=z3/2
. e zdruºimo obe re²itvi
in s tem eliminiramo ρc, dobimo zanimivo zvezo
R =
5KNR
8πG
(
4πΘ3/2
) 1
3 z3/2
1
M
1
3
. (A.11)
Zveza pravi da je R ∝ M−1/3, kar pomeni da se z ve£anjem mase, manj²a radij
bele pritlikavke. To je posledica ekstremnih pogojev, kjer gravitacija vedno bolj
stiska snov, dokler tlak degeneriranih elektronov ni dovolj mo£an.
Pri najmasivnej²ih belih pritlikavkah je gostota ºe tako visoka, da se za£nejo
degenerirani elektroni gibati blizu svetlobne hitrosti, kar pomeni da jih je potrebno
obravnavati relativisti£no. V skrajno relativisti£nem reºimu je zveza med tlakom
degeneriranih elektronov in gostoto
Pe(r) = KERρ
4
3 (r), KER =
hc
8m
4/3
u µ
4/3
e
(
3
π
) 1
3
, (A.12)
kjer je c hitrost svetlobe. Tudi za tako razmerje lahko uporabimo Lame-Emdemovo
ena£bo, kjer uporabimo politropni indeks n = 3 in K = KER. Tokrat so re²itve
R =
(
KER
πG
) 1
2
ρ
− 1
3
c z3, (A.13)
M =
(
KER
πG
) 3
2
4πΘ3, (A.14)
kjer opazimo, da je masa neodvisna od radija in da je enaka Chandrasekharjevi
masi Mch = 1.459M⊙.
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ADQL
Uporabljena ADQL koda za dolo£itev belih pritlikavk in za pridobitev uporabljenih
parametrov.
SELECT parallax, phot_g_mean_mag, bp_rp, source_id, l, b,
FROM gaiadr2.gaia_source
WHERE visibility_periods_used >= 4
AND 3*bp_rp+8<=5+5*LOG10(parallax/1000)+phot_g_mean_mag
AND astrometric_excess_noise_sig<2
AND phot_bp_rp_excess_factor> 1.0+0.015*power(bp_rp,2)
AND phot_bp_rp_excess_factor< 1.3+0.6*power(bp_rp,2)
AND parralax_over_error >= 10
AND phot_g_mean_ux_over_error>=20
AND phot_rp_mean_ux_over_error>=20
AND phot_bp_mean_ux_over_error>=20
Vrstica 3*bp_rp+8<=5+5*LOG10(parallax/1000)+phot_g_mean_mag, je bi-
stvena, saj izlo£i celotno glavno vejo zvezd, z manj²imi izjemami. e ºelimo zajeti
tudi zvezde glavne veje, to vrstico izbri²emo.
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